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galaxies across cosmic times (z=[1-5]). Moderate resolution spectroscopy of homogeneous 
samples of galaxies for chemical and dynamical analyzes (mapping of absorption and emis- 
sion line velocities, metallicities, extinction and ionization, etc.) of the galaxies from redshift 



~1 to 5 for a complete census of baryonic and dark matter assembled and evolved in galaxies J27TI 



A.10 Article VII , Table 3 : The optical parameters for the monolithic IFU instrument concept. . . 12731 
A.1 1 Article VII , Table 4 : The monolithic wide-field mode concept : expected performance at 2 jum J274l 
A. 12 Article VII , Table 5 : The optical parameters for the multi-IFU mode instrument concept. . . 12751 
A.1 3 Article VII , Table 6 : The inputs parameters for the Holographic-Tunable Filter concept. . . 12761 

E.1 Article VIII , Table 1 : Data used for the analysis of our sample 13851 

E. 2 Article VIII , Table 2 : Results of the best fits of rotation curves with ISO and NFW models of 

halo profiles 13871 

F. I Article IX , Table 1 : Principle properties of the sample of 68 galaxies used in this study, 

ordered by increasing RA (see text) 14081 

F2 Article IX , Table 2 : Fits to the local and distant if -band TFRs, using Mk{AB) = a + bx 

iog{Vf,at) mn 

F.3 Article IX , Table A.1 : Fits to the local and distant smTFRs, using log{Msteiiar/MQ) = a + 

bxiogiVfia,) sni 

F.4 Article IX , Table A. 2 : Identified systematic uncertainties that could impact the shift of zero 
point between the local and the distant smTFRs. Systematic uncertainties on Vfiat have 
been converted into Msteiiar using Eq. (A.1). Negative values tend to reduce the shift of 
zero point, while positive values have the opposite trend 14181 
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1 .1 Trajet de la lumiere a I'interieur de la cavite Fabry-Perot et construction de I'image a I'infini 
par I'objectif de la camera 

1 .2 Transmission d'un Fabry-Perot theorique (fonction d'Airy), possedant un facteur de reflexion 
de 0.9 et fonctionnant a I'ordre 798 pour la rale Ha (656.3 nm) 

1 .3 Anneaux d'interferences obtenus lors d'une calibration utilisant la rale du Neon a 659.9 nm 
isolee grace a un filtre interferentiel a bande etroite. Les differents anneaux correspondent 
a la meme rale observee dans des ordres d'interferences distincts. Les deux images cor- 
respondent a deux espacements differents des lames (deux canaux spectraux) : la rale 
n'est plus transmise a la meme position, les longueurs d'onde transmises ont change avec 
I'espacement des lames. Le Fabry-Perot utilise fonctionne a I'ordre 798 pour la rale Ha et 
done a I'ordre 793 pour cette rale du Neon (equation pTsl i 

1.4 La fonction d'Airy du Fabry-Perot est modulee par la reponse du filtre interferentiel. Ainsi, 
seuls les pics de transmission sur la region du spectre a etudier ont une bonne transmission. 
La rale est echantillonnee en balayant le spectre avec le Fabry-Perot 

1 .5 Effet de I'utilisation d'un Fabry-Perot theorique au foyer du NTT (F/11 avec miroir primaire 
de diametre 3.58 m et obstruction centrale de 1.16 m), fonctionnant a I'ordre 50 pour la rale 
Ha (656.3 nm) et possedant un facteur de reflexion de 0.73. Trait noir : reponse avec une 
ouverture nulle. Trait bleu : reponse au foyer Nasmyth du NTT. 

1 .6 La lentille de champ permet de rabattre les rayons afin d'avoir une incidence normale sur le 
Fabry-Perot, ou sur le filtre interferentiel, place au plan focal quelle que soit la position dans 
le champ 

1 .7 Carte de phase brute (gauche) et variation de la phase brute avec le decalage en pixels par 
rapport a I'axe optique (droite). La phase est exprimee en canaux spectraux. La courbe en 
rouge correspond a I'ajustement d'une fonction parabolique repliee 

1 .8 Carte de phase apres deroulement de la phase, dite carte de phase parabolique (gauche) 
et variation de la phase parabolique avec le decalage en pixels par rapport a I'axe optique 
(droite). La phase est exprimee en canaux spectraux. La courbe en rouge correspond a 
I'ajustement d'une fonction parabolique 
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1 .9 Image (champ de UGC 1 81 0) contenant plusieurs reflexions parasites. Les deux reflexions 
entourees correspondent aux deux types de reflexions corrigeables : focalisee et defocali- 
see. La reflexion defocalisee est vignettee. Les traits pointilles relient les etoiles et leur re- 
flexion. On observe egalement sur cette image une reflexion de troisieme ordre d'une etoile 
hors du champ. On remarque sur cet exemple un halo autour des etoiles tres brillantes (voir 
partie |1.2.7) 



1.10 Schema de I'ensemble filtre interferentiel, collimateur, Fabry-Perot, objectif, recepteur. Les 
rayons bleus correspondent a la reflexion generee par la premiere lame et le filtre interfe- 
rentiel. Les rayons rouges correspondent a la reflexion generee par la seconde lame et la 
fenetre du detecteur |21| 



1.11 Effet de la non-uniformite pour un Fabry-Perot theorique en pupille, fonctionnant a I'ordre 
798 pour la rale Ha (656.3 nm) et possedant un facteur de reflexion de 0.94. Trait noir : 
reponse sans defaut. Trait bleu : reponse avec les defauts mesures sur les lames de la SESO. 

1.12 Interferogramme d'une paire de lames, credits SESO. Lechelle correspond aux variations 
d'epaisseur exprimees en nanometres 

1.13 Schema du foyer du telescope et illustration du positionnement defocalise de I'interfero- 
metre : f/D = e/d 

1.14 Effet du positionnement du Fabry-Perot a 75 mm du foyer sur I'interferogramme. Lamplitude 
des defauts d'uniformite des surfaces des lames vus par le montage est attenuee : min = 
—3 nm, max — +2.4 nm 

1.15 A gauche : Transmission atmospherique dans I'infrarouge proche (1.4 ^im a 2.2 /jm). La 
transmission est superieure a 0.8 sur des domaines de longueurs d'onde disjoints, couvrant 
au total moins de 0.5 ^m sur les 0.8 /jm definissant le domaine spectral des instruments. A 
droite : Spectre en emission du ciel nocturne dans I'infrarouge proche (1.4 ^um a 2.2 ^m). 
Des rales d'emission sont presentes sur tout le spectre 



1 .1 6 Vue schematique comparant le fonctionnement des concepts dispersifs "multi-IFU" et "mono- 
IFU" (en bas) avec le concept a balayage IBTF (en haut). Pour un meme temps de pose, 
tout le spectre est observe avec les systemes dispersifs sur 30 champs elementaires (en 
bas) tandis qu'un seul grand champ est observe en effectuant 30 pas de balayage pour 
obtenir le tiers utile du spectre (en haut). Au final, le nombre de pixels utilises est le meme : 
c'est le produit du nombre d'elements d'echantillonnage spectral par le nombre d'elements 
d'echantillonnage spatial |33] 



1.17 Facteur de merite dans le cadre de la detection de galaxies primordiales en fonction de la 
densite d'objets. La legende est indiquee sur la figure, cependant les courbes correspon- 
dant aux cas "mono-IFU" et "multi-IFU" sont confondues. Le facteur de merite est superieur 
pour le concept IBTF car le champ est plus grand et la couverture spectrale est moins 
importante |34] 
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1.18 Facteur de merite dans le cadre de I'assemblage de masse des galaxies en fonction de 
la densite d'objets. La legende est indiquee sur la figure. A gauche : Pour des densites 
inferieures a dix galaxies par minute d'arc au carre, le concept "multi-IFU" est largement 
superieur aux deux autres concepts. Le facteur de merite de concept croit tres vite tant qu'il 
y a moins d'objets dans le champ total corrige par I'optique adaptative que d'lUF Une fois 
que chaque IFU observe un objet, la fonction croit comme s'il n'y avait pas d'IFU. Le facteur 
de merite du concept "mono-IFU" demarre a un puisqu'on va necessairement choisir un 
champ avec au minimum un objet. Celui de I'iBTF demarre plus bas car meme si on choisit 
le champ pour avoir un objet, il est necessaire de faire 30 expositions pour avoir le spectre 
complet. A droite : Des lors que la densite depasse 80 galaxies par minute d'arc au carre, 
le concept IBTF devient plus interessant que le concept "multi-IFU" |36] 



2.1 Distribution des galaxies GHASP sur la voCite celeste pour des ascensions droites com- 
prises entre Oh et 12h. Les tallies physiques relatives des galaxies (et non les dimensions 
angulaires) sont respectees. La meme echelle est utilisee pour dimensionner les galaxies 
de la Figure|2y2l Le trait pointille correspond au plan galactique. On observe une repartition 
uniforme de galaxies GHASP, hormis dans le plan galactique HO] 

2.2 Distribution des galaxies GHASP sur la voute celeste pour des ascensions droites com- 
prises entre 12h et 24h. Les tallies physiques relatives des galaxies (et non les dimensions 
angulaires) sont respectees. La meme echelle est utilisee pour dimensionner les galaxies 
de la Figure|2?r| Le trait pointille correspond au plan galactique. On observe une repartition 
uniforme de galaxies GHASP, hormis dans le plan galactique [41] 

2.3 Article I , Figure 1 : Top panel : distribution of morphological type for almost all of the GHASP 
sample (201 out of 203 galaxies). Middle panel : distribution of the absolute 5-band ma- 
gnitude for almost all of the GHASP sample (198 out of 203 galaxies). For both the top 
and middle panels : the blue hash, red hash and residual white represent, respectively, 
the strongly barred, the moderately barred and the non-barred galaxies. Bottom panel : 
distribution for almost all of the GHASP sample (1 98 out of 203 galaxies) in the 'magnitude- 
morphological type' plane distinguishing strongly barred (blue squares), moderately barred 

(red triangles) and unbarred galaxies (black circles) |50] 

2.4 Article I , Figure 2 : Dispersion in residual velocity field versus maximum velocity, sorted by 
Hubble morphological type : black circles < f < 2, red triangles 2 < f < 4, blue squares 
4<t <6, green rhombuses 6<t <S and pink stars 8 < ? < 10. The dashed line represents 
the linear regression on the data. The points above the dotted line are discussed in Section 
3.3. UGC 3334 labelled with an arrow has actually a huge residual velocity dispersion of 

54 km s- 1 (see Table C2) ED 

2.5 Article I , Figure 3 : Top panel : kinematical versus morphological (HyperLeda) PAs of the 
major axis. Galaxies for which no accurate morphological PA has been computed are shown 
by red open circles ; galaxies having an inclination lower than 25° are displayed by the blue 
squares ; the other galaxies are represented by black circles. Bottom panel : histogram of 
the variation between kinematical and morphological PAs. The red hash, blue hash and 
residual white represent, respectively, the galaxies for which no accurate PA has been mea- 
sured, for which inclination is lower than 25° and the other galaxies of the sample |53] 
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2.6 Article I , Figure 4 : Top panel : kinematical versus thick disc morphological inclinations. 
Middle panel : kinematical versus thin disc morphological inclinations. Top and middle pa- 
nels : galaxies for which no accurate morphological PA has been computed are shown by 
red open circles ; galaxies with a difference between the kinematical and morphological 
PAs larger than 20° are displayed with blue squares ; the other galaxies are represented by 
black circles. Bottom panel : histogram of the variation between kinematical and morpho- 
logical inclinations. The red hash, blue hash and residual white represent, respectively, the 
galaxies for which no accurate PA has been measured, for which the difference between the 
kinematical and morphological PAs is larger than 20° and the other galaxies of the sample. |54l 



2.7 Article I , Figure 5 : Tully-Fisher relation for our sample of galaxies. The solid line represents 
the B magnitude Tully-Fisher relation determined by Tully & Pierce (2000) from nearby ga- 
laxies in clusters (Ursa Major, Pisces filament. Coma). Top panel : sorted by inclination - 
low-inclination galaxies (z < 25°) : blue squares ; other galaxies (/ > 25°) : black circles. 
Middle panel : sorted by Vmax flags - Vmax reached : black dots, large size ; Vmax probably 
reached : blue squares, medium size ; Vmax probably not reached : red triangles, small size. 
Bottom panel : sorted by morphological type - black circles from to 2 ; red triangles from 
2 to 4 ; blue squares from 4 to 6 ; green rhombuses from 6 to 8 ; pink stars from 8 to 1 and 
the dashed line represents the best linear fit to the data |55] 



2.8 Article I , Figure D19 : UGC 3740. Top left-hand panel : XDSS blue-band image. Top right- 
hand panel : Ha velocity field. Middle left-hand panel : Ha monochromatic image. Middle 
right-hand panel : Ha residual velocity field. The white and black cross is the kinematical 
centre. The black line is the major-axis, its length represents D25 ■ Bottom panel : position- 
velocity diagram along the major-axis (full width of 7 pixels), arbitrary flux units. The red line 
plots the rotation curve computed from the model velocity field along the major-axis (full 
width of 7 pixel) |78] 



2.9 Article I , Figure D31 : UGC 4820. Top left-hand panel : XDSS blue-band image. Top right- 
hand panel : Ha velocity field. Middle left-hand panel : Ha monochromatic image. Middle 
right-hand panel : Ha residual velocity field. The white and black cross is the kinematical 
centre. The black line is the major-axis, its length represents D25 ■ Bottom panel : position- 
velocity diagram along the major-axis (full width of 7 pixels), arbitrary flux units. The red line 
plots the rotation curve computed from the model velocity field along the major-axis (full 
width of 7 pixel) IZS 



2.10 Article I , Figure D45 : UGC 5786. Top left-hand panel : XDSS blue-band image. Top right- 
hand panel : Ha velocity field. Middle left-hand panel : Ha monochromatic image. Middle 
right-hand panel : Ha residual velocity field. The white and black cross is the kinematical 
centre. The black line is the major-axis, its length represents D25 ■ Bottom panel : position- 
velocity diagram along the major-axis (full width of 7 pixels), arbitrary flux units. The red line 
plots the rotation curve computed from the model velocity field along the major-axis (full 
width of 7 pixel) |80] 
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2.11 Article I , Figure D56 : UGC 7154. Top left-hand panel : XDSS blue-band image. Top right- 
hand panel : Ha velocity field. Middle left-hand panel : Ha monochromatic image. Middle 
right-hand panel : Ha residual velocity field. The white and black cross is the kinematical 
centre. The black line is the major-axis, its length represents D25 ■ Bottom panel : position- 
velocity diagram along the major-axis (full width of 7 pixels), arbitrary flux units. The red line 
plots the rotation curve computed from the model velocity field along the major-axis (full 
width of 7 pixel) Hi] 



2.12 Article I , Figure El : From the top left-hand panel to the bottom right-hand panel : Ha rota- 
tion curve of UGC 12893, UGC 89, UGC 94, UGC 1317, UGC 1437 and UGC 1655. . . . 



2.13 Article II , Figure 1 : Ha flux measured by GHASP versus Ha flux from James et al. (2004). 
The dashed line represents the linear regression on the data from which results our calibra- 
tion. Top panel : calibration for the IPCS 512 x 512. Bottom panel : calibration for the IPCS 

256 X 256 



2.14 Article II , Figure 2 : Dispersion in residual velocity field versus maximum velocity, subdivided 
by Hubble morphological type : black circles < r < 2, red triangles 2 < f < 4, blue squares 
A<t <6, green rhombuses 6 < r < 8 and pink stars 8 < r < 10. The dashed line represents 
the linear regression on the data. The points above the dotted line are discussed in Section 
3. UGC 3334 labelled with an arrow has actually a huge residual velocity dispersion of 
54 km 5^ (see Table B2) 

2.15 Article II , Figure 3 : Top panel : kinematical versus morphological (HyperLeda) position 
angles of the major axis. Galaxies for which no accurate morphological position angle has 
been computed are shown by red open circles ; galaxies having an inclination lower than 
25° are displayed by blue squares ; the other galaxies are represented by black circles. 
Bottom panel : histogram of the variation between kinematical and morphological position 
angles. The red hash, blue hash and residual white represent, respectively, the galaxies for 
which no accurate position angle has been measured, for which inclination is lower than 
25° and the other galaxies of the sample 

2.16 Article II , Figure 4 : Top panel : kinematical versus thick disc morphological inclinations. 
Middle panel : kinematical versus thin disc morphological inclinations. Top and middle pa- 
nels : galaxies for which no accurate morphological position angle has been computed are 
shown by red open circles ; galaxies with a difference between the kinematical and morpho- 
logical position angles larger than 20° are displayed with blue squares ; the other galaxies 
are represented by black circles. Bottom panel : histogram of the variation between kinema- 
tical and morphological inclinations. The red hash, blue hash and residual white represent, 
respectively, the galaxies for which no accurate position angle has been measured, for 
which the difference between the kinematical and morphological position angles is larger 
than 20° and the other galaxies of the sample 
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2.17 Article II , Figure 5 : Tully-Fisher relation for our sample of galaxies. The solid line represents 
the B magnitude Tully-Fisher relation determined by Tully & Pierce (2000) from nearby ga- 
laxies in clusters (Ursa Major, Pisces filament. Coma). Top panel : subdivided by inclination 
- low-inclination galaxies {i < 25°) : blue squares ; other galaxies {i > 25°) : black circles. 
Middle panel : subdivided by Vmax flags - Vmax reached : black dots, large size ; Vmax proba- 
bly reached : blue squares, medium size ; Vmax probably not reached : red triangles, small 
size. Bottom panel : subdivided by morphological type - black circles from to 2 ; red tri- 
angles from 2 to 4 ; blue squares from 4 to 6 ; green rhombuses from 6 to 8 ; pink stars from 

8 to 1 and the dashed line represents the best linear fit to the data |88] 

2.18 Article II , Figure CI : Integrated Ha profiles. The profiles have been displayed over three 
times the spectral range (~ 25 A, top label or ~ 1100 km s^^, bottom label). The instru- 
mental intensity in photoelectron per second and per channel is given on the left-hand side 
Y-axis. The calibrated intensity is displayed on the right-hand side Y-axis. The dashed verti- 
cal line indicates the systemic velocity provided by our kinematical models (see Table B2). 11031 

2.19 Article II , Figure D1 : UGC 508. Top left-hand panel : XDSS blue band image. Top right-hand 
panel : Ha velocity field. Middle left-hand panel : Ha monochromatic image. Middle right- 
hand panel : Ha residual velocity field. The white and black cross is the kinematical centre. 
The black line is the major axis, its length represents the D25. Bottom panel : position- 
velocity diagram along the major axis (full width of 7 pixels), arbitrary flux units. The red line 
plots the rotation curve computed from the model velocity field along the major axis (full 



width of 7 pixel) [ToTl 

2.20 Article II , Figure El : From top left-hand panel to bottom right-hand panel : Ha rotation curve 

of UGC 508, UGC 528, UGC 763, UGC 1117, UGC 1 256 and UGC 1 736 fT08l 

2.21 Article III , Figure 1 : Histogram of the isolation criterion for 121 out of 203 GHASP galaxies 

for which the systemic velocity is lower than 800 km s^^ I1 121 

2.22 Article III , Figure 2 : Velocity field asymmetry versus rotation curve asymmetry I1 131 

2.23 Article III , Figure 3 : Asymmetry as a function of (top) magnitude, (middle) morphological 
type and (bottom) B — V color. Black squares are barred galaxies (B), green triangles are 
softly barred galaxies (AB) and red stars are unbarred galaxies (A) 11 141 

2.24 Article III , Figure 4 : Comparison of the optical radius and the last radius of the rotation 
curve with a subdivision by Hubble morphological type : black circles t <2, red triangles 
2<t <4, blue squares 4<t <6, green rhombuses 6 < ? < 8 and pink stars t>S. Opened 
symbols are galaxies that are larger than the GHASP field-of-view. The y = x line is plotted 

as a reference I1 141 

2.25 Article III , Figure 5 : Tully-Fisher like relation with radius. Only galaxies for which the maxi- 
mum velocity is reached or probably reached are displayed. Star symbols are used for 
unbarred, triangles for softly barred and squares for barred galaxies 11 141 

2.26 Article III , Figure 6 : Inner slope as a function of (top) magnitude, (middle) morphological 
type, and (bottom) velocity field asymmetry. The left column shows non normalized inner 
slope whereas the right column shows the inner slope normalized with the maximum velo- 
city and the optical radius. Black open squares are for barred galaxies (B), green triangles 

are for softly barred galaxies (AB) and red stars are for unbarred galaxies (A) I1 151 
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2.27 Article III , Figure 7 : Outer slope as a function of (top) magnitude, (middle) morphological 
type, and (bottom) velocity field asymmetry. The left column shows non normalized inner 
slope whereas the right column shows the inner slope normalized with the maximum velo- 
city and the optical radius. Black open squares are for barred galaxies (B), green triangles 

are for softly barred galaxies (AB) and red stars are for unbarred galaxies (A) 111 61 

2.28 Article III , Figure 8 : Modeled bar galaxy (Hernandez 2005c) with an inclination of 45°. Left : 
continuum. Right : gas velocity field. The scale is 0.1 kpc per pixel 11 171 



2.29 Article III , Figure 9 : Bar evolution. Top : position angle of the kinematical minor axis as a 
function of the position angle of the bar in the plane of the galaxy and bar strength. Bottom : 
position angle of the kinematical minor axis as a function of the position angle of the bar in 
the plane of the sky for only 180°. Green dotted line : inclination is 60°. Red dashed line : 



inclination is 30° FmTI 

2.30 Article III , Figure 10 : From left to right : UGC 5786 monochromatic map, velocity field, 

velocity dispersion and velocity dispersion modeled from the velocity field and the seeing. . I1 191 

3.1 Correspondance entre le decalage spectral et I'age des galaxies (par rapport a I'epoque 
actuelle) [123] 

3.2 Vue d'artiste de revolution de I'Univers. Credits : NASA/WMAP science team 11241 



3.3 De gauche a droite : image du CFHT en bande I, flux Ha, champ de vitesses et carte de dis- 
persion de vitesses. Le flux Ha integre est indique sur chaque carte (10^^ ergs s^^ cmT^). 
Lechelle est indiquee a gauche et la resolution spatiale (FWHM du seeing plus lissage spa- 
tial) est representee par un cercle sur le champ de vitesses. Le Nord est en haut et I'Est est 
a gauche. Le centre utilise pour la cinematique est indique par la double croix, et trait in- 
dique la position du grand axe du modele. Les contours de la carte de flux sont superposes 
sur les cartes cinematiques. Le redshift deduit des donnees SINFONI est indique ainsi que 
la classification dynamique (RD : disque en rotation, PR : rotation perturbee, MS : systeme 



en fusion) 11271 

3.4 Article IV , Figure 1 : Evolution of the scale with the redshift using the canonical cosmological 
parameters Ho = l\km s^^ Mpc^^ , Q.,n = 0.27, and Qa = 0.73 [1371 

3.5 Article IV , Figure 2 : Relative distribution of galaxy properties. Top : optical radius ; Middle : 
maximum rotation velocity ; Bottom : masses. The black stairs indicates the GHASP lo- 
cal sub-sample, the red hatchings the IMAGES sample and the blue hatchings the SINS 
sample. In order to show the respective size of the samples (153, 63 and 26 galaxies res- 
pectively for GHASP, IMAGES and SINS), arrows and letters with the same colors indicate 

five galaxies for each sample (G for GHASP, I for IMAGES and S for SINS) UM 
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3.6 Article IV , Figure 3 : Spatial resolution effects illustrated on eight galaxies illustrating an 
unambiguous case and the cases described from (i) to (vii) in section 4. The following 
comments concern each galaxy. Top line : actual high resolution data at z = 0. Bottom line : 
data projected at z = 1.7. The spatial scale is labelled in arcsecond on the left side of both 
lines. From left to right : Ha monochromatic maps, velocity fields and velocity dispersion 
maps. The rainbow scale on the right side of each image represents the flux for the first 
column and the line-of-sight velocities corrected from instrumental function for the two next 
columns. The black and white double crosses mark the kinematical center at low redshift, 
while the black line represents the major axis and ends at the optical radius. More projected 
galaxies are presented in Appendix C 11411 

3.7 Article IV , Figure 4 : Beam smearing effects on a simulation (velocity fields on the top line 
and velocity dispersion maps on the bottom line) depending on increasing blurring parame- 
ter. From left to right, the seeing (represented by a dark disk on the six images) increases 
from 0.25" to ^". The pixel size is 0.125". The disk scale length is set to 5 kpc (observed at 

z = 1.7), the inclination is 45° and the maximum velocity in the plane of the disk is 200 km.s^^ \T42\ 

3.8 Article IV , Figure 5 : Example of a rotation curve obtained for a redshifted galaxy. Both 
rotation curves have been computed from both local and projected UGC 7901 velocity fields 
presented in Figure 3 : red-open triangles correspond to local full resolution data while black 



dots come from the data projected at z = 1 .7 11421 

3.9 Article IV , Figure 6 : High resolution rotation curves (black curve) superimposed on velocity 
fields (color image) of the four models used. From left to right and from top to bottom : 
exponential disk, isothermal sphere, "flat" and arc-tangent models. The radius (x-axis) is 
common for the four velocity fields and the four rotation curves. The velocity fields scale is 
given by the rainbow scale on the right side of the images. The velocity amplitude of the 
rotation curves is given by the scale on the left side of the y-axis 11451 

3.10 Article IV , Figure 7 : Kinematical inclination computed at z = 1.7 using a "flat model" vs 
actual kinematical inclination evaluated at z = 0. Each circle represents a galaxy. The open 
ones are galaxies which are stacked to the boundaries allowed for any fit (10 and 80°). The 

line indicates y = x 11471 

3.1 1 Article IV , Figure 8 : Difference in the kinematical inclination between actual z = galaxies 
and simulated galaxies z = 1.7 using a "flat model" vs the beam smearing parameter B. 
Each circle represents a galaxy. The open ones are galaxies which are stacked to the 
boundaries allowed for any fit (10 and 80°). The two dashed lines represent the mean 
positive and negative errors 11481 

3.12 Article IV , Figure 9 : Histogram of the difference in kinematical position angles computed at 

z — and at z = 1.7 using a "flat model" 11501 

3.13 Article IV , Figure 10 : Difference in the position angle between actual z = galaxies and 
simulated galaxies z = 1.7 using a "flat model" vs the beam smearing parameter B. Each 
circle represents a galaxy 11501 
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3.14 Article IV , Figure 11 : Mean rotation velocity difference AV™*^^" between actual z = and 
different z = 1.7 rotation curves vs the actual z = rotation curve inner slope. Top : AV"'^"" 
is the difference between actual z = and non-corrected z = 1 .7 rotation curves. The z = 1 .7 
rotation curves are computed along the major axis of the galaxies. Bottom : AV^'^"" is the 
mean difference between actual z = and model z = 1.7 rotation curves. The z = 1.7 
rotation curves are computed using a "flat model" 11511 

3.15 Article IV , Figure 12 : Comparison between the maximum rotation velocities at z = (x- 
axis) and z = 1.7 (y-axis). The blue squares (left column) and the black dots (right column) 
represent respectively the maximum velocities measured along the major axis of the blurred 
velocity fields and the maximum deduced from the "flat model" fitting. (Top) Velocity fields 
are truncated at diameters D25 (along the major axis). (Bottom) Velocity fields are truncated 

at diameters D25/2 [T52l 

3.16 Article IV , Figure 13 : Relative difference between the maximum rotation velocities at z= 1.7 
and z = as a function of the beam smearing parameter B. The symbols are the same than 

in Figure 12 [T53l 

3.17 Article IV , Figure 14 : Example of comparison between high redshift simulated data (left 
column) and high redshift model mimicking the data (middle column) for the galaxy UGC 
7901. A "flat model" has been used here. Top line : velocity field. Bottom line : velocity 
dispersion map. The difference between the simulated high redshift data (left columm) and 
the model (middle columm) is given for both the velocity field and the velocity dispersion 
map (quadratic difference) on the right column. The velocities are given by the rainbow 
scales on the right side of the images 11531 

3.18 Article IV , Figure 15 : Velocity dispersion as a function of projected maximum velocity mea- 
sured on z = velocity fields. Each point represents a galaxy. Blue squares correspond to 
the seeing-induced central velocity dispersion measured on z = 1.7 maps (without applying 
any corrections). Red-open triangles represent the mean velocity dispersions measured on 
z = galaxies. The black dots correspond to the mean velocity dispersion measured on cor- 
rected velocity dispersion maps of z = 1.7 galaxies using a "flat model". The grey dashed 
and dotted lines respectively indicate the mean velocity dispersion in the IMAGES z ~ 0.6 
sample and in a sample of forty-two 1 < z < 3 objects observed with OSIRIS and SINFONI. 11541 

3.19 Article IV , Figure 16 : Minimum velocity dispersion of z = 1.7 galaxies as a function of the 
mean velocity dispersion at z = 11551 

3.20 Article IV , Figure 17 : Ratio between the maximum rotation velocity and the mean velo- 
city dispersion as a function of the maximum rotation velocity. Top. GHASP projected sub- 
sample. Circles : values uncorrected for the beam smearing. 85% of these circles are within 
the grey horizontal hatchings zone. Dots : values corrected for the beam smearing using 
the rotating disk modeling. 85% of these dots are within the purple vertical hatchings zone. 
The grey and purple hatchings are reported in the Bottom figure for reference. Bottom. Ob- 
served high redshift galaxies. Open symbols correspond to observations using AO. Red 
rhombuses : SINS rotating disks at z ~ 2 (Cresci et al. 2009). Orange squares : MASSIV 
pilot run galaxies at z ~ 1.5 (Epinat et al. 2009c). Green triangles : z ~ 3 Law et al. (2009) 
OSIRIS observations. Blue upside down triangles : rotating disks in Wright et al. (2007, 
2009) at z ~ 1.5 observed with OSIRIS [156] 
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3.21 Article IV , Figure 18 : Tully-Fisher relation at z = - red line - compared with Tully-Fisher 
relation computed at z = 1.7 - black dots and black dashed line -. Open symbols corres- 
pond to galaxies that would not be classified as rotating disks at redshift 1 .7. The two linear 
regressions (red line and black dotted line) are computed using only galaxies classified as 
rotating disks 11591 

3.22 Article IV , Figures C : From left to rigth : XDSS image. Ha monochromatic image, velocity 
field, velocity dispersion map. The white & black crosses mark the kinematical center. The 
black line is the major axis, its length represents the D25. These maps are not truncated. . 11921 

3.23 Article IV , Figures D : Rotation curves 12141 

A.I Article V , Figure 1 : 3D-NTT optical design (by Immervision, Quebec). The light beam is 
folded from the Nasmyth focus with 3 mirrors (Ml to M3). Fabry-Perot interferometers can 
be placed either in the focal plane or in the pupil. A filter wheel contains blocking filters for 
isolating the interference order of interest 12421 

A. 2 Article V , Figure 2 : Schematic drawing of the 3D-NTT attached at the Nasmyth derotator of 
the NTT (violet). The two interferometers are shown as red cylinders (one in the focal plane 
and one in the pupil plane). Design : F. Rigaud 12421 

A.3 Article V , Figure 3 : Photograph of the mechanics of the Tunable Filter of the 3D-NTT. The 
overall diameter is 30 cm (the useful diameter is 10 cm). The height is 12 cm. The lower right 
corner insert shows a piezoactuator (not at scale). The three piezoactuators are located at 
120° around the central hole. The weight is 16 kg (without glass plates and accessories). . 12431 

A.4 Article V , Figure 4 : Control Interferogram for the worst glass plate of the interferometers of 

the 3D-NTT. PTV value is 26 nm and rms value is 1 .8 nm l244l 

A. 5 Article V , Figure 5 : Controller board of the interferometer. The "One Euro" coin gives the 

scale 12441 

A. 6 Article V , Figure 6 : Ouantum efficiency of the 4kx4k CCD used for the low resolution mode. [2451 

A. 7 Article V , Figure 7 : Ouantum efficiency of the L3CCD used for the high resolution mode. . 12461 

A. 8 Article VI , Figure 1 : Two-dimensional optical layout of GHaFaS. The optical design was 
done in collaboration with Immervision inc. Light beam from telescope comes from the left. 
The detector (IPCS) can been found at the right-hand side. Different shades of the optical 
rays represent different positions on the focal plane. See the electronic edition of the PASP 
for a color version of this figure 12541 

A. 9 Article VI , Figure 2 : Spot Diagram of GHaFaS in the detector plane for five different posi- 
tions of the optical rays at a wavelength of 6560 A. See the electronic edition of the PASP 
for a color version of this figure 12541 

A.I Article VI , Figure 3 : Top view and cut along the optical axis parallel to the optical breadboard 
at the Nasmyth focus. The optical and mechanical design of GHaFaS has been especially 
customized for the GHRIL Nasmyth focus of the WHT The filter wheel can fit four 75-mm 



filters and, like all the elements of the system, can be controlled remotely via ethernet cables j256l 

A.11 Article VI , Figure 4 : Left : Principle of electron amplification using micro channel plates 

(MCP) in an image intensifier. Right : Details of high-voltage effect on a micro channel. . . 12571 
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A.1 2 Article VI , Figure 5 : Signal-to-noise ratio comparison : IPCS and CCD at the WHT. The red 
line shows the S/N for an IPCS, for a 3 hr exposure of 40 cycles with 48 channels, on a 
4.2-m telescope with a pixel size of 0.5" assuming a trough-put of the telescope of 80%. 
The blue line shows the S/N of a scientific grade CCD with a QE of 90% and a readout 
noise (o) of 3e" in the same exposure conditions. The faint detection limit is placed at a 
S/N of 3. See the electronic edition of the PASP for a color version of this figure 12581 

A.1 3 Article VI , Figure 6 : Computed nonlinearity of an IPCS detector at different frame rates. 

See the electronic edition of the PASP for a color version of this figure 12591 

A.1 4 Article VI , Figure 7 : Examples of derotation 12601 

A.1 5 Article VI , Figure 8 : Kinematical maps of four objects. Top left : NGC 5427 with NGC 5426. 

Top right : NGC 4376. Bottom left : NGC 6384. Bottom right : NGC 5954 with NGC 5953. . |2611 

A.1 6 Article VI , Figure 9 : Ha images of four objects. Top left : NGC 5427 with NGC 5426. Top 

right : NGC 4376. Bottom left : NGC 6384. Bottom right : NGC 5954 with NGC 5953. . . . [2621 

A.1 7 Article VI , Figure 10 : Left : [N ll]658.3 nm image of Planatary Nebula Ml -75 with a pixel 
size of 0.2". Right : associated expansion velocity field. Range of velocity is from 76 km s^ 
to231 kms-i 12631 

A.1 8 Article VII , Figure 1 : Monolithic wide-field mode. Left : schematic concept, similar to the 
MUSE instrument at the VLT. The entrance field of view is split over several modules, each 
consisting in an image slicer and a spectrograph. Right : 3D view of one of the modules of 
the instrument l272l 

A.1 9 Article VII , Figure 2 : The 3D view of all 45 spectrographs constituting the monolithic wide- 
field mode 12721 

A. 20 Article VII , Figure 3 : Multi IFU Mode instrument : (a) the target acquisition system and (b) 
the 3D view of the 40 channels with the steering mirror, the WFS, and the central telescope 
focal plane 12741 



A. 21 Article VII , Figure 4 : The Holographic-Tunable Filter Instrument. Top : fifty-two spectral 
bands (blue, green, yellow and red curves) are selected in between the main OH night sky 
lines (green lines) already lowered by an ad hoc OH-suppression filter. Bottom : imaging 
Bragg Tunable Filters (i-BTFs) : The light is coming from the right (green arrow) and reaches 
successively : (1) the tunable filter (2) the 4 scanning i-BTFs (3) the first module containing 
16 arms. Each arm contains one i-BTF and one 4kx4k CCD. The second and third modules 
are identical to the first one, except that they select the bluer regions of the spectrum. Note : 
The central beam before the tunable filter contains the whole spectrum. The Airy function is 



transmitted (Finesse 20), during the scanning process, the whole spectrum is transmitted. 
Each i-BTF extracts a spectral band on the 0-order beam 12771 

C.I Exemple d'une rale d'emission (gaussienne) centree sur la longueur d'onde = 6563 A, 
avec une dispersion o = 0.4 A et un continuum de 0.1. Le flux de la rale correspond a I'aire 
grisee [291 



xxviii 



TABLE DES FIGURES 



D.1 Cartes cinematiques des galaxies GHASR En haut a gauche : Image en bande B (ou R) 
du XDSS. En haut a droite : Champ de vitesse Ha. Au milieu a gauche : Carte monochro- 
matique de flux Ha. Au milieu a droite : Champ de vitesse residuel lorsqu'il a ete possible 
d'ajuster un modele de champ de vitesses. La double croix blanche et noire represente 
le centre cinematique. La ligne noire represente le grand axe et s'arrete au rayon optique 
(D25/2, de Vaucouleurs et aQ [T995|. En bas : Diagramme position-vitesse le long du grand 



axe (largeur totale de 7 pixels) avec une unite de flux arbitraire. La ligne rouge correspond 

a la courbe de rotation caculee le long du grand axe du champ de vitesses modele 12981 

D.2 Courbes de rotation des galaxies GHASR Les ronds bleus et les croix rouges identifient 
respectivement le cote qui s'approche et celui qui s'eloigne. La fleche noire indique le rayon 



optique (D25/2, [de Vaucouleurs et al.[[T995j , la fleche grise indique le rayon de transition. 13491 



D.3 Dispersion de vitesses des galaxies GHASR. A gauche : Carte de dispersion de vitesses. 
La double croix blanche et noire represente le cent re cinematique. La ligne noire represente 
le grand axe et s'arrete au rayon optique (D25/2, 



de Vaucouleurs et al 



1995 . A droite 



Rrofil radial de dispersion de vitesses. La fleche noire indique le rayon optique, la fleche 
grise indique le rayon de transition 13621 



E.1 Article VIII , Figure 1 : Minimum %^ obtained with an ISO profile versus an NFW profile. For 
Figs 1-5 we used three different symbols for the main classes of morphological types of 
spiral galaxies (early, late and Magellanic) 13891 

E.2 Article VIII , Figure 2 : Top panel : Central density (log) of DM versus the core radius (log) 
of DM for the ISO profile (ISO). Bottom panel : Same for the NFW profile. The solid lines 
are least-squares fits to our data (excluding the three open squares discussed in Section 
6). The dashed line (top panel) is the least-squares fit extracted from fig. 3 of Kormendy & 
Freeman (2004). The circles surround the points for which ISO is clearly the best model. . 13901 

E.3 Article VIII , Figure 3 : Top panel : central density (log) of dark halo versus absolute magni- 
tude. Bottom panel : core radius (log) of dark halo versus absolute magnitude. Both are 
for the ISO models. The solid lines are least-squares fits for our data (excluding the three 
open squares discussed in Section 6). The dashed lines are the least-squares fits extracted 
from fig. 3 of Kormendy & Freeman (2004). The circles surround the points for which ISO is 
clearly the best model 13911 

E.4 Article VIII , Figure 4 : Central surface density (log) of DM (ISO model) as a function of 
absolute magnitude (given in Table 1, determined from 5^(0) found in the RC3 and our 
adopted distance). The solid line is a least-squares fit for our data (excluding the three open 
squares discussed in Section 6). The dashed line is the least-squares fit extracted from fig. 
5 of Kormendy & Freeman (2004). The circles surround the points for which ISO is clearly 
the best model [39l| 
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E.5 Article VIII , Figure 5 : Core radius (log) of the DM halo (ISO models) as a function of optical 
disc scalelength (top panel) and (B — V) colour (bottom panel). This last parameter, extrac- 
ted from the RC3 catalog, could be found for 20 of our galaxies only. The solid lines are 
least-squares fits obtained with our data (excluding the three open squares discussed in 
Section 6). The dashed line on the top diagram is the least-squares fit from fig. 1 of Donate 
et al. (2004). On that diagram we have surrounded HSB, dS and LSB galaxies by circles of 



growing sizes 13911 

E. 6 Article VIII , Figures A : Best-fitting model for the rotation curve with ISO profile (left) and 

NFW profile (right-hand panel). The dots are for optical velocities, the open circles for HI 
velocities and the crosses for HI in the central part, not taken into account. The arrow on 
the X-axis indicates the disc scalelength 13941 

F. I Article IX , Figure 1 :lllustration of the AVobs correction method, for an early-type RC (upper 

panel, note that Vmax > Vfuu) and a late-type RC (bottom panel). The blue thick curves 
represent the input RC of the test, the black curves the best models (see text), and the 
dash-lines the two alternative RCs with non-optimal . We note that typical n values lead 
to velocity gradients on spatial scales that are much smaller than the typical seeing of ~ 0.8 
arcsec 14091 



F.2 Article IX , Figure 2 : Comparison between the AVmodei values obtained in Monte-Carlo si- 
mulations of 100 GIRAFFE data-cubes using a 0.8 and 1 arcsec seeing (see text). The 
black line is a linear fit fixing the intercept to zero. The residual dispersion is ~ 4.3 km s ^ 14101 



F.3 Article IX , Figure 3 : Examples of kinematical fitting of three z ~ 0.6 RD galaxies. From 
left to right : HST/ACS F775W image with the GIRAFFE IFU superimposed (from Paper I), 
observed VF (shown with a 5 x 5 interpolation see Paper I), best modeled VF (shown with 
a 5 X 5 interpolation), residual map between the observed and modeled VFs. Relatively 
large differences are found only close to the minor axis, where departure from pure circular 
motion is artificially exaggerated by projection effects (see a discussion of this effect in, e.g., 
Chemin et al. 2006) 

F.4 Article IX , Figure 4 : Comparison between the Vfiat used as inputs to the Monte-Carlo si- 
mulations of 100 GIRAFFE data-cubes, with the Vq values obtained after using the method 
of correction described in Sect. 3.2. Black dots represent RCs generated using an arctan 
model (i.e., late-type like RCs), while open circles represent RCs typical of early-type ga- 
laxies. Black squares represent simulations where the rotation velocity is not sampled by the 
IFU (see text). The black line is a linear fit, and the dash lines represent the 1 — o residual 
dispersion ~ 17 km s ^ Blue stars represent real observations of local galaxies artificially 
redshifted to z ~ 0.6 (see text) 141 II 

F.5 Article IX , Figure 5 : Correction factors a used to correct AVots for RDs (blue dots ; open 
blue dots represent the two RD+ galaxies). Small black dots correspond to Monte-Carlo 
simulations of 100 GIRAFFE data-cubes in the same range of half-light radius, PA, incli- 
nation, rotation velocity, and RC gradient (see text). The horizontal dash line represents to 
the mean correcting factor of 1.25 derived from Monte-Carlo simulations, while the 1 — a 
dispersion around the mean is shown in dash lines 141 II 
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F.6 Article IX , Figure 6 : Monte-Carlo simulations of the velocity measurement accuracy (see 
Paper I, for details). The red line shows the corresponding bias (almost zero), while the 
black dashed lines shows the 1 — a error : ~ 12 km s^^ between SNR = 3 — 5, ~ 5 km s^^ 
between SNR = 5-10, and < 2 for SNR > 10 SH 

F.7 Article IX , Figure 7 : Evolution of the ^-band TFR (AB magnitudes). The completude limit 
Mk ~ —20.14 (corresponding to Mj = —20.3, see Sect. 2) is indicated by an horizontal 
dash line. Blue dots represent RDs (the two RD+ galaxies are represented with open blue 
dots), green squares PRs, and red triangles CK galaxies. The black line is the local TFR, 
while the blue dash-line represent a linear fit to the z ~ 0.6 TFR (see text) 14121 

F.8 Article IX , Figure 8 : if-band TFR derived following the Flores et al. (2006) methodology, 
for the RD subsample. The black line is the local relation of Verheijen (2001), i.e., the one 
used as a reference by Flores et al. (2006). Note that i^-band magnitudes in the distant 
sample have been converted into the Vega system using MK{Vega) = Mk{AB) — 1.85. For 
simplicity, we assume that the K' magnitudes of Verheijen (2001) are roughly equivalent to 
those derived in the distant sample using the ISAAC ^s filter. The blue line is the SDSS 
local TFR used as a reference in this study (converted into the Vega system). The blue 
dash line is a linear fit to the distant RDs, which has a zero point 0.4 mag lower than the 
local one, fixing the slope to the local value. Open symbols represent galaxies from the new 
CDFS sample, while full symbols represent galaxies used in Flores et al. (2006) 14141 

F.9 Article IX , Figure 9 : Comparison between the rotation velocities Vf06 obtained using the 
method of Flores et al. (2006) (i.e., a constant correction factor of 1.2) vs. rotation velocities 
Vfiat derived using the new method used in this paper, for the subsample of RDs. Vpoe 
underestimates Vfiat by ~ 11% on average. Open symbols represent galaxies from the 
new CDFS sample, while full symbols represent galaxies used in Flores et al. (2006). . . . 14151 

F.I Article IX , Figure A.I : Evolution of the stellar-mass TFR in the RD subsample (the two RD+ 
galaxies are represented with open blue dots). The black line is the local smTFR, while the 
blue dash-line represents a linear fit to the z ~ 0.6 smTFR 14171 

F.1 1 Article IX , Figure A. 2 : Histograms of \0Q{Msteiiar/LK) found in the local and distant samples 
of galaxies using the method of Bell et al. (2003). Both histograms have been re-centered 
using the median found in the local samples, which allows us to directly infer the evolution 
of \oq{M stellar /Lk) between z ~ 0.6 and z = 0, i.e., ~ 0.625 dex. Also shown, the evolution 
of \0Q{Msteiiar/LK) found by Drory et al. (2004) in a sample of intermediate-mass galaxies 
(black long-dashed line), and Arnouts et al. (2007) in blue star-forming galaxies (blue mixed- 
line) or independently of the color (black mixed-line) 14181 



Prelude 



La physique, et plus particulierement I'astronomie, me fait depuis longtemps penser aux poupees gi- 
gognes, ces poupees semblables imbriquees les unes dans les autres : une petite poupee dans une 
poupee un peu plus grande, dans un poupee encore plus grande, etc. En effet, des quarks se regroupent 
pour former des nucleons qui s'associent entre eux ainsi qu'avec des electrons pour former des atomes. A 
leur tour, ces atomes s'agglomerent pour former des molecules. Atomes et molecules torment des struc- 
tures macroscopiques telles que les objets qui nous entourent ou bien a plus grande echelle les etoiles 
avec leurs planetes et leurs satellites. Ces systemes se regroupent pour former des galaxies qui, a leur 
tour, se regroupent en amas, etc. Cette sequence fait penser a la creation de rUnivers, telle qu'on I'ima- 
gine au debut du vingt-et-unieme siecle. En passant d'une echelle a une autre, I'interaction change de 
nature, de I'interaction forte (nucleaire), a I'interaction faible (gravitation) en passant par I'interaction elec- 
tromagnetique. Les lois de la physique sont differentes mais ont pourtant des caracteristiques communes. 

A I'echelle de temps de I'espece humaine, la comprehension des mecanismes responsables sur Terre 
de I'alternance periodique du jour et de la nuit et des saisons, rythmee sur une horloge celeste, a neces- 
sity beaucoup de temps pour emerger et etre acceptee. Des le troisieme siecle avant notre ere, Aristarque 
de Samos avait emis I'hypothese que les planetes tournent autour du Soleil, sa logique voulant que les 
plus petits objets tournent autour des plus gros : "Pourquoi faire tourner la torche autour de la mouche 
Mais il fallut attendre le seizieme siecle pour que cette idee soit admise, grace aux travaux de Copernic qui 
lui permirent de comprendre que I'alternance entre le jour et la nuit etait due a la rotation de la Terre sur 
elle-meme a un rythme regulier et que les saisons resultaient du long trajet de la Terre autour de I'Astre 
Solaire. II fallut probablement tant de temps pour en arriver a cette conclusion a cause de la representa- 
tion geocentrique de I'Univers defendue par I'Eglise conjuguee aux difficultes observationnelles. En effet, 
comme le disait Descartes, "nos sens nous trompent parfois". Ainsi nos sens voient les astres poses sur 
une sphere celeste a deux dimensions alors qu'ils evoluent en realite dans un espace a trois dimensions. 
Kepler interpreta un siecle plus tard le mouvement des planetes autour du Soleil comme etant du a une 
force d'intensite decroissante avec le carre de la distance, comme c'est le cas pour I'intensite de la lu- 
miere. Galilee, grace a sa lunette astronomique, apporta de nombreuses preuves observationnelles que 
la Terre n'est pas le centre du monde, en particulier avec les satellites de Jupiter et les phases de Venus. 
Enfin, a la fin du dix-septieme siecle, Newton comprit que la force qui fait tourner les astres est due a la 
masse, et que les lois de gravitation sont universelles, c'est-a-dire qu'elles s'appliquent aussi bien pour 
expliquer le mouvement des planetes autour du Soleil, que celui de la Lune autour de la Terre ou encore 
des satellites de Jupiter. II inventa egalement le telescope compose de miroirs au lieu de lentilles comme 
c'est la cas de la lunette. Ces progres observationnels menerent, petit a petit, a la decouverte en 1924 
des galaxies en tant que reels "mondes a part" par Edwin Hubble a partir d'observations au telescope de 
2.5 m du mont Wilson. 
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Prelude 



Des milliards d'etoiles ainsi que de grandes quantites de gaz et de poussieres constituent en appa- 
rence les galaxies. Chaque galaxie pouvant etre consideree comme une entite en soi, il est primordial de 
comprendre quelle est I'origine de leur cohesion. A I'image des poupees gigognes, on entrevoit I'analogie 
avec le systeme solaire ou les planetes sont retenues par I'attraction gravitationnelle due a la masse du 
Soleil. Les galaxies proches sont le laboratoire ideal de I'astronome pour observer cette cohesion grace, 
entre autres, a I'etude de leur cinematique. Les astronomes ne peuvent pas mesurer de vitesses dans 
les galaxies par I'observation des mouvements apparents, car lis sont trop petits pour etre deceles ainsi 
depuis la Terre a I'echelle de temps d'une vie humaine. lis mesurent directement la vitesse projetee le long 
de la ligne de visee en observant la lumiere emise par le gaz et par les etoiles. Grace a I'effet Doppler- 
Fizeau, le decalage spectral de rales d'absorption des atmospheres stellaires ou bien de rales d'emission 
du gaz (ou des etoiles) a permis des les annees 1930 de mesurer des vitesses dans des galaxies. De 
meme que pour le systeme solaire, il est alors necessaire de representer les galaxies dans I'espace pour 
interpreter les vitesses mesurees. La grande resolution spatiale des observations des galaxies les plus 
proches permet dans certains cas d'affirmer que leur matiere est confinee dans un plan. Linterpretation 
naturelle est alors d'expliquer les mouvements dans ce plan par une rotation due au potentiel gravitation- 



nel de la galaxie. Les premieres courbes de rotation de galaxies ont ainsi ete mesurees par Burbidge 



et al.| ( |1960| par spectroscopie a longue fente placee le long du grand axe. Les astronomes s'attendaient 



alors a observer des courbes de rotation avec une vitesse decroissante a grande echelle etant donnees 
la courbe de luminosite exponentielle des galaxies (Kormendy[|1977[ ) et les lois de la gravitation univer- 
selle de Newton. Seulement, centre toute attente, les courbes de rotation restent plates a tres grande 
echelle, jusqu'aux derniers points ou des vitesses sont mesurables ( |Bosma| [1978t [Rubin et al.||1978[ . 
Une explication avancee est que les galaxies possedent de la matiere qu'il est impossible de detecter, 
la matiere sombre ou matiere noire ( |Gunn[ |1980 ) qui representerait jusqu'a 90% de la masse totale des 
galaxies. D'autres theories cherchent plutot a expliquer cette observation par un changement des lois de 
la physique de Newton. C'est la theorie MOND ( |Milgrom[ri983) . 

Aujourd'hui encore, malgre les progres observationnels, mais peut-etre aussi grace a eux, la cine- 
matique de galaxies proches est source d'interrogations et d'investigations. De plus, avec la possibilite 
d'observer des galaxies lointaines, se posent de nouvelles questions sur revolution de la cinematique des 
galaxies et sur leur formation. C'est dans ce cadre que cette these s'est deroulee, pour apporter une petite 
pierre a un edifice en construction depuis bien des annees... 



Introduction 



L'etude de donnees cinematiques de galaxies proches et lointaines est indispensable a la compre- 
hension de la formation, de revolution et de la stabilite des galaxies. En effet, la cinematique permet 
d'estimer la masse dynamique des galaxies, incluant leur matiere sombre et leur matiere visible. Elle 
permet egalement de qualifier le support dynamique et de quantifier le moment angulaire. La comparai- 
son d'echantillons statistiques de galaxies proches et de galaxies lointaines (done plus jeunes) permet 
alors de suivre revolution dynamique des galaxies a travers les ages. Cependant, la dimension angulaire 
des galaxies lointaines etant bien inferieure a celle des galaxies proches, il est necessaire d'utiliser de 
nouvelles methodes d'analyse comparative. 

L'obtention de donnees cinematiques a fortement evolue depuis un demi-siecle. Ainsi, I'amelioration 
des techniques d'observation, plus particulierement I'essor de I'imagerie electronique et I'augmentation 
du diametre des telescopes, a permis le developpement de la spectroscopie a champ integral (appelee 
aussi spectroscopie 3D). En particulier, rutilisation de radiotelescopes a synthese d'ouverture (premieres 
observations par |Gottesman et Weliachew[|1975[ > et rutilisation d'interferometres de Fabry-Perot dans le 



visible (premieres observations par [Taylor et Athertonj [19801 permettent d'obtenir des cartes de vitesses 



couvrant I'ensemble du champ des galaxies proches alors que les spectroscopes a longue fente limitent 
les observations a une unique direction spatiale. La mesure des vitesses projetees en chaque point le 
long de la ligne de visee dans le disque des galaxies spirales ou lenticulaires permet de calculer la 
courbe de rotation des galaxies. Cette derniere conduit alors a la determination de la distribution radiale 
du potentiel gravitationnel et de la masse galactique lumineuse et sombre. La grande resolution spatiale 
et spectrale que Ton peut atteindre lors des etudes cinematiques a champ integral des galaxies locales 
permet egalement de sender les ecarts a la rotation circulaire et d'observer des signatures cinematiques 
de structures telles que des bras spiraux ( [Fathi et alj [2008 1, des barres ( [Hernandez et al.[ [2005) , des 



interactions entre galaxies ( [Am ram et"arj|2007) ou encore des gauchissements de disques ( [Christodoulou 
iran[T993| . 



Les premieres observations cinematiques de galaxies lointaines (decalage spectral entre 1 et 2) ont 
ete obtenues par spectroscopie a longue fente et datent seulement de 1996 ( [Vogt et aLj [1996) . Jus- 



qu'alors, pour des raisons observationnelles, les galaxies lointaines etaient vues comme des sources 
ponctuelles. En cosmologie, les galaxies etaient alors traditionnellement considerees comme des briques 
elementaires tragant les grandes structures. Letude des proprietes des galaxies permettait ainsi, a partir 
de grands releves constitues de dizaines de milliers de galaxies, de contraindre les scenarios de for- 
mation de rUnivers par ses proprietes statistiques ( [Cole et am2001t[Le Fevre et al.[ [20051, sans pour 



autant avoir a regarder les proprietes dynamiques des galaxies en detail. Letude cinematique resolue a 
grand decalage spectral etant devenue possible, elle est desormais utilisee en cosmologie afin d'ame- 
liorer la comprehension des mecanismes d'agregation de la matiere et done de formation des galaxies. 
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Introduction 



Quand la formation d'etoiles fut-elle le plus intense? Ou a-t-elle lieu ? Les populations d'etoiles ont-elles 
evolue? Les galaxies se sont-elles formees par accretion lente de matiere ou bien sont-elles le resultat 
d'interactions et de fusions entre galaxies de faible masse ? Les interactions favorisent-elles la formation 
d'etoiles? Comment le support dynamique des galaxies evolue-t-il ? Ce support est-il ordonne (rotation) 
ou desordonne (mouvements aleatoires) ? Quelle est la distribution de masse des galaxies? 

Si une galaxie est consideree comme un objet ponctuel, alors sa masse ne peut etre determinee qu'a 
partir du flux qu'elle emet ou de la largeur des rales de son spectre integre, c'est-a-dire de la dispersion 
de vitesses globale qui est une estimation de la vitesse de rotation maximale projetee. Dans le premier 
cas, c'est la masse stellaire qui est estimee. Le rapport masse-luminosite etant mal contraint, I'incertitude 
est assez grande. Dans le second cas, il s'agit de la masse dynamique integree jusqu'a un rayon donne. 
Toutefois, I'incertitude reste grande car I'inclinaison est mal contrainte, la distribution de la matiere res- 
ponsable des rales est inconnue et le rayon a I'interieur duquel est mesuree la masse est mal defini. Les 
etudes sur la cinematique resolue a partir de spectrographie a longue fente puis a partir de spectroscopie 
a champ integral depuis 2006 seulement ( [Forster Schreiber et al.[|2006]|Flores et aH|2006t|Law et aL 



[2007 1 permettent d'avoir une idee plus precise de la masse dynamique car la vitesse est alors mesuree 
a un rayon connu et car I'inclinaison et la distribution de matiere peuvent etre estimees. Ces observations 
permettent egalement de controler I'accord entre la morphologie et la cinematique et de mesurer des 
dispersions de vitesses locales et non globales. De plus, si on observe des galaxies en interaction ou en 
fusion, les observations spectroscopiques a champ integral permettront dans certains cas de dissocier 
les composantes et ainsi de donner une estimation non biaisee de la masse. Toutefois, la representation 
dans I'espace reste une difficulte majeure pour les galaxies lointaines et ce pour plusieurs raisons : (i) la 
resolution spatiale reste faible pour ces galaxies malgre I'utilisation de I'optique adaptative ; (ii) le signal 
provenant de ces galaxies est faible et noye dans les rales d'emission du ciel nocturne ; (Hi) la geome- 
trie de structures jeunes ou en formation peut etre bien differente de celle des galaxies locales. II faudra 
attendre le developpement des ELT (telescopes dont le diametre sera de I'ordre de quarante metres) et 
d'une optique adaptative permettant d'atteindre leur resolution theorique pour obtenir des observations 
spectroscopiques a champ integral de galaxies lointaines avec une resolution comparable a celle dont 
disposent actuellement les observations de galaxies proches. Ces technologies verront le jour dans une 
dizaine d'annees et il est important de preparer ces futures observations des a present. 

Le travail de cette these repose sur I'utilisation de cubes de donnees cinematiques pour un echantillon 
de 203 galaxies locales observees dans le cadre du projet GHASP (Gassendi H-Alpha survey of SPirals). 
Ces cubes de donnees sont observes autour de la rale Ha du gaz d'hydrogene ionise avec un Fabry-Perot 
a balayage. Letude cinematique d'un echantillon de galaxies proches est I'occasion d'affiner les methodes 
d'extraction des parametres cinematiques des disques optiques, de realiser une etude statistique des 
proprietes cinematiques des galaxies locales, d'etudier les signatures de mouvements non circulaires, de 
contraindre la forme des halos de matiere noire ainsi que de tester des theories de gravitation modifiee. 
Par ailleurs, la constitution d'un echantillon de galaxies locales permet de definir des cubes de donnees 
cinematiques de reference qui seront utilises pour etudier la cinematique des galaxies lointaines. Afin 
de dissocier les biais observationnels des effets d'evolution cinematique, une solution consiste a simuler 
les galaxies locales telles qu'elles seraient observees si elles etaient aussi eloignees que les galaxies a 
fort decalage spectral, d'ou I'interet plus particulier suscite par les donnees spectroscopiques a champ 
integral de galaxies locales. 

Dans le premier chapitre, sont exposees les techniques d'observations adaptees a I'etude cinema- 
tique des galaxies proches. Leur grande faille angulaire necessite d'utiliser des techniques permettant 
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d'obtenir un grand champ de vue. Laccent est done mis sur les techniques d'observations utilisant I'in- 
terferometre de Fabry-Perot et, plus particulierement, sur ma participation au developpement en cours 
de I'instrument 3D-NTT, developpe dans une collaboration entre le LAM (Marseille), le LAE (Montreal) 
et le GEPI (Paris) et qui sera sur le ciel fin 2009. Une etude d'un concept d'instrument spectroscopique 
a grand champ (WFSpec) de premiere generation pour les ELT est egalement presentee. Le deuxieme 
chapitre est consacre au projet GHASP. Ce projet a permis d'obtenir I'echantillon de reference de galaxies 
locales le plus important observe avec les techniques de Fabry-Perot pour des etudes cinematiques et 
dynamiques. Ses objectifs scientifiques y sont presentes et les methodes de depouillement et d'analyse 
des donnees sont detaillees dans deux articles presentant I'ensemble des donnees GHASP ( [Epinat et aLj 
2008a b ^ Des etudes cinematiques et dynamiques de cet ech antillon local sont ega lement presentees 
dans ce deuxieme chapitre sous forme d'un article en preparation |Epinat et aL 2009bp Le troisieme cha- 
pitre concerne I'etude de donnees cinematiques de galaxies lointaines obtenues a partir d'instruments a 



champ int egral. Lanalyse cinematique de sept nouvelles galaxies lointaines observees par SINFONI ( | Epi- 
nat et al. 2009c Ply est presentee. Ces donnees ainsi que d'autres donnees de la litterature sont alo rs 
mises en regard avec I'echantillon de reference GHASP : dans un dernier article ( |Epinat et aL 2009a| p' 



les galaxies de I'echantillon de reference local sont projetees au decalage spectral des donnees de la 
litterature mettant en evidence les biais observationnels ainsi que revolution cinematique des galaxies. 

LAnnexe |A] contient des articles dans lesquels je suis implique. lis a pp rofondissent certa i ns poin ts 



2008b 



des etudes instrumen tales exposees au chapitre [l](| Marcelin et al.[|2008p |; [Hernandez et al. 
Moretto et"aL| 2006 ^ . LAnnexe [sjcontient I'aide de I'outil de reduction deve oppe pour depouiller les don 
nees GHASP du chapitre[2} LAnnexe[C]explique comment extraire les donnees cinematiques a partir d'un 
spectre. Elle expose les methodes utilisees pour I'extraction des cartes cinematiques des galaxies locales 
et lointaines presentees respectivement dans les chapitres|2]et|3j LAnnexe[D]illustre les donnees cinema- 
tiques (cartes cinematiques, courbes de rotations, profils de dispersion de vitesses et base de donnees) 
de I'echantillon GHA SP (chapitre [2). LAnnexe [E} quant a elle, presente un article auquel j'ai participe 
i Spano et al. 2OO8'0 concernant la forme des halos de matiere sombre des galaxies et qui resulte de 
I'exploitation des courbes de rotation de I'echantillon GHASP (chapitre [2]|. Enfin, rAnnexe[F] expose une 
etude de la relation de Tully-Fisher a un decalage spectral proche de 0.6 a partir de donnees GIRAFFE 
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( jPuech et aTj 120061 ^° pour laquelle j'ai projete plusieurs galaxies GHASP en utilisant la methode decrite 



au chapitre|3]afin de verifier les biais induits lors de la determination de la vitesse maximale. 
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Y. C, Ostlin, G., Pozzetti, L., Ravikumar, C. D., Rawat, A., Vergani, D., Vernet, J., et Wozniak, H. : 2008, A&A 484, 173 



Chapitre 1 



La spectroscopie a champ integral avec 
rinterferometre de Fabry-Perot 

Resume 

1.1 Differentes methodes pour faire de la spectro-imagerie |7] 

1.2 Principes de la spectrometrle avec rinterferometre de Fabry-Perot QU] 

1.3 Developpement instrumental pour le 3D-NTT |22] 

1.4 Etude du concept IBTF et d'une fonction de merite dans le cadre du projet WFSpec . |3U] 



Ce chapitre concerne les aspects instrumentaux de cette these. La technique de spectroscopie utili- 
sant I'interferometre de Fabry-Perot est presentee, ainsi que certains aspects de la reduction des donnees 
sur lesquels j'ai travaille. Les etudes concernant la definition et I'utilisation des Fabry-Perot de I'instrument 
3D-NTT auxquelles j'ai participe sont ensuite detaillees. Enfin, dans le cadre de WFSpec, projet de spec- 
trographe a grand champ pour les ELT, je presente une etude que j'ai realisee sur le facteur de merite des 
trois concepts instrumentaux proposes ainsi que ma contribution a I'un de ces concepts, nomme IBTF 



1 .1 Differentes methodes pour faire de la spectro-imagerie 

Les etudes qui sont presentees dans cette these concernent principalement des donnees obtenues 
avec des instruments utilisant I'interferometre de Fabry-Perot. Une revue des differents types d'instru- 
ments de spectro-imagerie utilises actuellement est I'occasion de montrer les domaines d'applications 
des diverses methodes. 



1 .1 .1 Spectroscopie, spectrographie ou spectrometrle ? 

Tout d'abord, commengons par clarifier un peu le vocabulaire de ce que Ton appelle couramment la 
"spectro". Le prefixe "spectro-" designe le spectre, soit, en optique, les differentes longueurs d'onde ou 
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bien les frequences qui composent un faisceau lumineux, en d'autres termes, les couleurs. Le suffixe 
"-scopie" nous vient du grec et signifie "examiner, observer". La spectroscopie est done I'examen, I'ob- 
servation de spectres. Un spectroscope est done un instrument qui permet d'observer des spectres. Le 
suffixe "-grapiiie" nous vient egalement du grec et signifie "ecrire". II fait done reference a une notion 
d'enregistrement. La spectrographie designe done I'enregistrement des spectres et un speetrographe est 
un instrument permettant d'enregistrer des spectres. Le suffixe "-metrie" quant a lui, designe la "mesu- 
re". La speetrometrie consiste done en la mesure de spectres et un speetrometre est ainsi un instrument 
permettant la mesure des spectres. 

La difference entre chaeun de ces termes est subtile. Un spectroscope doit nous permettre d'observer 
un spectre a I'oeil, on a done necessairement besoin d'un systeme dispersif, e'est-a-dire qui etale la 
spectre selon une direction de I'espace, ce qui est le cas d'un prisme ou d'un reseau optique. Pour 
obtenir un speetrographe, il faut ajouter un systeme d'acquisition, typiquement une camera ou une plaque 
photo. Pour obtenir un speetrometre, il faut une reference, done un systeme permettant une calibration en 
longueur d'onde et/ou en intensite. 

La spectroscopie ayant aboutit le siecle dernier a la possibilite de faire de la spectro-imageri^ c'est- 
a-dire obtenir un spectre pour chaeun des points d'une image, la terminologie a elle aussi evolue. Ainsi 
aujourd'hui, un speetrographe designe un instrument qui permet de faire I'acquisition de spectres sur la 
surface du reeepteur, done sur une image unique, alors qu'un speetrometre designe un instrument qui 
permet la mesure de spectres au cours du temps, en fonetion de ereneaux de balayage, ce qui neeessite 
done plusieurs lectures du reeepteur. 

1 .1 .2 Les systemes dispersifs 

Les systemes dispersifs sont des spectrographes qui utilisent soit des prismes, soit des reseaux, 
soit les deux. Le phenomene de refraction permet au prisme de disperser la lumiere. C'est la variation de 
I'indiee optique du prisme avec la longueur d'onde qui fait que les differentes composantes du spectre sont 
refraetees dans des directions differentes. II y a deux types de reseaux, par reflexion et par transmission, 
mais dans les deux cas, c'est un phenomene interferometrique du a sa structure periodique qui en fait un 
systeme dispersif. Un autre systeme optique dispersif peut etre cree par I'utilisation d'un reseau aecole 
sur une face d'un prisme. Ce systeme s'appelle un Grisrrj^et est utilise afin de pouvoir utiliser un montage 
en ligne. En effet, la dispersion du prisme est calculee de maniere a compenser la dispersion globale de 
I'ordre d'interference utile du reseau. Afin de permettre une mesure avec ces systemes dispersifs, il est 
necessaire de les coupler avec une fente. Lobservation ne possede done qu'une dimension spatiale (le 
long de la fente) et le spectre est disperse dans la direction perpendiculaire a la fente. 

Cependant, les prismes ne permettent pas d'atteindre des resolutions spectrales tres grandes et les 
reseaux n'ont pas une efficacite optimale car chaque longueur d'onde est dispersee dans plusieurs ordres 
d'interference. Par ailleurs, lorsqu'on veut realiser une cartographie contenant en chaque point une infor- 
mation spectrale, du fait que la dispersion se fait selon une direction spatiale, ces systemes necessitent 
soit plusieurs poses avec deplacement du champ de vue correspondant a la largeur de la fente, soit un 
couplage avec un systeme optique comme un decoupeur d'image ou des fibres optiques, qui va decouper 
le champ de vue et le reordonner le long d'une fente. Ce type d'instrument 3D est interessant lorsqu'un 

^encore appelee spectra 3D ou spectrascopie a champ integral 
^Gr pour grating et ism pour prism (reseau et prisme en anglais) 
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grand domaine spectral est necessaire sur un champ de vue modeste. Neanmoins, cela induit une re- 
duction de donnees dont la difficulte principale est la reconstruction de I'image. Les systemes a fibres 
optiques ont generalement une efficacite faible a cause des pertes dues au couplage avec les fibres. Les 
observations de galaxies lointaines utilisent ce genre d'instruments car le champ de vue necessaire est 
petit. 



1 .1 .3 Les systemes interferometriques a balayage 



Deux types de spectrometres bases sur le phenomene d'interferences optiques permettent naturel- 
lement de faire de la spectroscopie a champ integral. II s'agit du spectrometre a transformee de Fourier, 
dit IFTS, et de I'interferometre de Fabry-Perot. Ces interferometres ne font que moduler le flux et ne 
perturbent done pas le caractere imageur des instruments dans lesquels lis sont places. 



Un spectrometre a transformee de Fourier est un interferometre de Michelson : ce type d'instrument 
est compose d'une lame semi-reflechissante et de deux miroirs, dont un mobile, formant deux voles. 
La lumiere va etre decomposee par la lame en deux faisceaux envoyes dans chacune des voles et re- 
composee apres reflexion sur les miroirs, a leur retour sur la lame : les ondes en provenance des deux 
voles interferent. En faisant varier la difference de chemin optique grace au miroir mobile, il est possible 
d'enregistrer une serie d'interferogrammes. Celle-ci contient la transformee de Fourier du spectre de la 
lumiere en chaque point du champ de vue : pour chaque exposition, I'information enregistree concerne 
done I'ensemble du spectre. 



Un spectrometre de Fabry-Perot est un systeme dynamique compose d'une paire de lames semi- 
reflechissantes paralleles. La lumiere traversant ce systeme subit des reflexions multiples entre les lames 
qui interferent a la sortie de I'interferometre. Pour chaque espacement des lames, seules certaines lon- 
gueurs d'onde sont transmises par I'interferometre. Le spectre sur I'ensemble du champ est done obtenu 
en faisant varier sequentiellement I'espacement entre les lames. Ce type d'instrumentation est ideal pour 
etudier la cinematique d'objets etendus (aussi bien les nebuleuses que les galaxies) car le domaine de 
longueurs d'onde utile peut etre ajuste a la dynamique en vitesse de I'objet observe et au benefice d'un 
champ de vue important. 



LIFTS est done un interferometre a deux ondes alors que le Fabry-Perot est un interferometre a ondes 
multiples. La fonction de transfert dans le eas de I'interferometre a deux ondes est done sinusoTdale alors 
que eelle de I'interferometre a ondes multiples est une fonction d'Airy (voir partie |1 .2.2\ qui est plus 
selective. Lutilisation du Fabry-Perot est une technique eprouvee pour des observations a faible flux du 
gaz ionise galactique ( [Russell et al.[|2005^ et extragalactique ( [Marcelin et al.||1987) alors que I'lFTS est 
actuellement principalement utilise pour des applications galactiques stellaires ou planetaires (voir I'article 
de|Maillardj|1996|et les references qui y sont attachees). 



Dans la suite, nous nous focalisons sur les instruments utilisant un interferometre de Fabry-Perot. 
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1.2 Principes de la spectrometrie avec rinterferometre de Fabry- 
Perot 

1.2.1 Historique de rinterferometre de Fabry-Perot 



Georgelin et Amram] ( |1995| > presentent un historique tres detaille de la decouverte du Fabry-Perot et 
de ses premieres applications. Les lignes qui suivent indiquent le contexte scientifique de cette decouverte 
ainsi que les developpements et observations astronomiques qui en ont decoule. 

Le principe de cet interferometre repose sur le caractere ondulatoire de la lumiere qui tut principa- 
lement etablit par Thomas Young (1773-1829). Le cadre theorique de I'optique ondulatoire est elabore 
un peu plus tard par Augustin Fresnel (1788-1827) et I'expression mathematique de l'interferometre de 
Fabry-Perot est determinee en 1831 par Georges Airy (1801-1892) qui decrivit I'addition coherente de 
reflexions multiples entre deux surfaces planes (voir partie |1 .2.2) , grace a la fonction eponyme. Linterfe- 
rometre de Fabry-Perot a ete invente en 1896 par Charles Fabry (1867-1945) et Alfred Perot (1863-1925) 
dans le domaine de la metrologie, afin de mesurer tres precisement des variations d'epaisseur. lis pres- 
sentent alors deja la possibilite de placer leur interferometre au foyer d'un telescope. Les applications de 
cet interferometre s'averent nombreuses. En 1909, les inventeurs de cet interferometre I'utilisent dans le 
but de comparer une lumiere monochromatique au metre etalon, afin d'ameliorer la precision des mesures 
realisees par Michelson en 1893. 



Nous devons les premieres utilisations astronomiques de cet interferometre a |Buisson et al.|fr9T4) 



lorsqu'ils observerent en 1914 la nebuleuse d'Orion a travers un interferometre de Fabry-Perot monte sur 
le telescope de Foucault de 80 cm de I'Observatoire de Marseille. Ces observations leur permirent d'obte- 
nir des informations quant a la cinematique du gaz ionise de cette nebuleuse. La technique d'observation 
a ete a nouveau utilisee une cinquantaine d'annees plus tard par [Courtis] ([T972) afin d'etudier les regions 
de gaz ionise (regions Hi!, voir partie |2.1 .2) de notre Galaxie mais egalement dans d'autres galaxies. Jus- 
qu'alors, ces observations utilisaient un interferometre de Fabry-Perot dont I'espacement entre les lames 
est fixe egalement appele etalon. Le premier Fabry-Perot a balayage date de 1970 et a ete developpe a 
rimperial College de Londres, aboutissant quelques annees plus tard a un interferometre controle infor- 
matiquement et adapte a I'utilisation au foyer de telescopes ( |Hicks et aT]|1976) . Les premieres utilisations 
d'un Fabry-Perot a balayage datent respectivement de 1980, avec le developpement de I'instrument TAU- 



RUS initialement pour TINT, et de 1 982 avec le developpement de I'instrumentation CIGALE par |Boulesteix 
et al.|(|1984} et ses collaborateurs pour le foyer Cassegrain du telescope de 3.6 m du CFHT Outre les ob- 



servations avec etalon par |de Vaucouleurs et al.| ( |1974| , ces deux instruments conduisirent aux premiers 
champs de vitesses de galaxies ( [Taylor et Atherton[[l980| ; |Marcelin et al.||1987) , premices d'une longue 
pratique d'observations utilisant le Fabry-Perot a balayage au sein de I'equipe Interferometrie du LAM 
dBoulesteix et al.| |1987t [Laval et al.', '1987VGeorgeli n et al.] |1987;'Ma rcelin et al.|[l987t|Amram||1991t [Le 
[Coareret al.||19^[Planat|1996i ; |Russeil||1998t|Garr'idol[2003a| ). Depuis, de nombreux instruments bases 
sur I'utilisation de l'interferometre de Fabry-Perot ont ete developpes, notamment pour des applications 
a basse resolution spectrale ( [Pogge et"arj[1995| [Bland et Tully[ [1989) . Dans ce cas, l'interferometre est 
nomme filtre accordable. Nous mentionnerons egalement les TTF et le MMTF qui, avec les instruments 
de haute resolution spectrale ont inspire le developpement de instrument versatile 3D-NNT (voir partie 
1.3 par I'equipe Interferometrie du LAM en collaboration avec le GEPI (observatoire de Paris) et le LAE 



(Universite de Montreal). 



1 .2 Principes de la spectrometrie avec rinterferometre de Fabry-Perot 
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Notons egalement que le principe de rinterferometre de Fabry-Perot est utilise pour realiser les filtres 
interferentiels tres selectifs (quelques nm) qui sont d'ailleurs utilises lors des observations astronomiques 
avec interferometres de Fabry-Perot (voir Figure [14) . Le Fabry-Perot est egalement utilise pour realiser 
des cavites laser. Dans ce cas, les miroirs ne sont plus plans, mais concaves. Enfin le Fabry-Perot est lar- 
gement utilise dans le domaine des telecommunications afin de controler la longueur d'onde des signaux. 



1.2.2 Relations fondamentales 

Le Fabry-Perot est compose de deux lames semi-reflechissantes dont on note les transmissions Xi et 
X2, et les reflectivites pi et p2. On note e I'ecart entre les lames et n I'indice du materiau entre les lames, 
qui est de I'air dans nos applications (done n = 1). Considerons un faisceau collimate d'inclinaison par 
rapport a I'axe optique. En entree du Fabry-Perot, le champ electrique de I'onde plane est 

ou (0 = 2%c/X est la frequence angulaire et (^q est la phase a I'origine. La difference de chemin optique 
entre deux reflexions successives de I'onde est (Figure pTl] : 

d = h — 12 = 2necos(0) 




Fig. 1 .1 : Trajet de la lumiere a I'interieur de la cavite Fabry-Perot et construction de I'image a I'infini par 
I'objectif de la camera. 



Les ondes qui sortent du Fabry-Perot s'expriment en fonction de k, le nombre d'allers-retours dans la 
cavite : 
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Ces ondes vont interferer entre elles a I'infini. L'intensite sortante est done 

oo 

|2 



/(X,0) = |££,(X,0)h 

Posons pour alleger les ecritures : 



k=0 



• 


X = 


X1X2 


• 


p = 


P1P2 


• 


/o = 




• 




^ 2necos(6) 



Nous obtenons 



En remarquant que 



et en posant la finesse 



00 -I 

/(X, 0) = W\ £ (pe-'^)^|2 = /oxp— — 
k=o I ^ P^ 
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|1 - pe-^|2 = (1 - p)2(l + sin2((^/2)) 



1-p 

on obtient ['expression de la fonction d'Airy (Figure pTI) : 

2 



(1.1) 



X 



Cette fonction est 27r-periodique en ^ et maximale pour (|) = [2%] soit pour 

X7? = 2necos0 , avec /> G N (1.3) 



L'equationjl^est I'equation fondamentale du Fabry-Perot. A partir de cette equation, on voit clairement 
que la longueur d'onde va varier dans le champ avec une symetrie circulaire, ce qui explique I'existence 
d'anneaux d'interference (correspondant aux divers ordres) dans les interferogrammes lorsqu'on observe 
une source monochromatique (Figure [TTsll. On voit egalement que, pour une position donnee, plusieurs 
longueurs d'onde sont transmises. Afin d'eviter la superposition de ces longueurs d'onde, des filtres in- 
terferentiels sont generalement utilises afin de selectionner I'intervalle spectral contenant la rale d'interet 
(voir Figure pM) . C'est le cas des instruments Fabry-Perot presentes dans cette these. 



On appelle intervalle spectral libre {ISL) I'intervalle en longueur d'onde separant deux pics de trans- 
mission (voir Figure [TT2) : 

IpP = Xp+i{p + \) et 2/5L = ?ip_i -Xp+i 
Done si I'ordre est grand, on ePl: 

I 

ISL=- (1.4) 
P 



^En toute rigueur on a ISL = p^i/p 
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Fig. 1.2: Transmission d'un Fabry-Perot tlieorique (fonction d'Airy), possedant un facteur de reflexion de 
0.9 et fonctionnant a I'ordre 798 pour la rale Ha (656.3 nm). 



On peut montrer que la finesse d'un Fabry-Perot est egale a 

ISL 

~ 5X 



(1.5) 



ou bX est I'element de resolution, typiquement la largeur a mi-hauteur de la PSF (voir Figure [TT2) . L'acuite 
de la fonction d'Airy est done determinee par le choix de la reflectivite des lames (equations |1 .llet pTs) . 

Par definition, la resolution spectrale d'un instrument est 



R 



5X 



On en deduit I'expression de la resolution d'un Fabry-Perot a I'aide des equations|1 .4|etpr5 

R = pF 



(1.6) 



(1.7) 



Les equations |1 .3||1 .4[pr5] et |1 .7| sont les relations de base de la spectroscopie Fabry-Perot. 



1.2.3 Utilisation classique du Fabry-Perot : pupille ou foyer? 



La relation 1 .3 nous montre que les longueurs d'onde transmises par I'interferometre de Fabry-Perot changent 



avec Tangle d'incidence du rayon lumineux. 

Lorsque le Fabry-Perot est place dans un faisceau collimate, chaque angle d'incidence correspond a 
une position differente sur le champ et la longueur d'onde transmise varie dans le champ. Les defauts de 
la surface de I'interferometre interceptee par le faisceau sont moyennes, ce qui provoque generalement un 
elargissement du pic de transmission, soit une diminution de la finesse, dependant des defauts moyens. 
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C.4 



0.0 



Fig. 1.3: Anneaux d'interferences obtenus lors d'une calibration utilisant la rale du Neon a 659.9 nm iso- 
lee grace a un filtre interferentiel a bande etroite. Les differents anneaux correspondent a la meme rale 
observee dans des ordres d'interferences distincts. Les deux images correspondent a deux espacements 
differents des lames (deux canaux spectraux) : la rale n'est plus transmise a la meme position, les lon- 
gueurs d'onde transmises ont change avec I'espacement des lames. Le Fabry-Perot utilise fonctionne a 
I'ordre 798 pour la raie Ha et done a I'ordre 793 pour cette rale du Neon (equation [T31i. 



Dans cette configuration, afin de minimiser la surface du Fabry-Perot, ce dernier est generalement place 
dans la pupille, d'ou le nom d'utilisation en pupille. 

Lorsque le Fabry-Perot est place en faisceau convergent, la longueur d'onde transmise pour chacun 
des rayons composant le faisceau varie selon leur angle d'incidence. Le pic de transmission est alors 
elargi en chaque point du champ et centre sur une longueur d'onde plus faible qu'a ouverture nulle car 
I'inclinaison moyenne des rayons est non nulle (Figure pTs) . De plus, la longueur d'onde centrale peut 



changer selon la position dans le champ. En general, pour que la longueur d'onde ne varie pas, on utilise 
une lentille de champ afin d'avoir le meme angle d'attaque sur le Fabry-Perot en tout point du champ 
(Figure [TT6l i. Dans cette configuration, afin de maximiser le champ de vue, le Fabry-Perot est place dans le 
plan focal, d'ou la denomination d'utilisation au foyer. Les filtres interferentiels sont habituellement utilises 
dans cette configuration. 

Les observations presentees dans cette these utilisent l'interferometre en pupille. 



1 .2.4 Realisation d'un sujet de travaux pratiques pour illustrer les possibilites du 
Fabry-Perot 

Les parties precedentes montrent que l'interferometre de Fabry-Perot peut etre utilise de plusieurs 
manieres. J'ai repris les concepts des instruments CIGALE et PYHEAS afin de mettre en evidence diffe- 
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Fig. 1 .4: La fonction d'Airy du Fabry-Perot est modulee par la reponse du filtre interferentiel. Ainsi, seuls 
les pics de transmission sur la region du spectre a etudier ont une bonne transmission. La rale est echan- 
tillonnee en balayant le spectre avec le Fabry-Perot. 



rentes methodes permettant de faire de la spectroscopie 3D a partir des proprietes de I'interferometre de 
Fabry-Perot dans le cadre des travaux pratiques d'optique des Masters d'Astrophysique et d'lnstrumenta- 
tions Optique et Lasers de I'Universite de Provence. 

Dans I'instrument CIGALE (ou encore GHASR FaNTOmM, GHaFas ou 3D-NTT dont il est question 
dans la partie |1.3.T] , le Fabry-Perot est place en pupille, entre un collimateur et un objectif de camera. 
Ainsi, pour chaque position, plusieurs longueurs d'onde sont transmises. Afin d'eviter la superposition de 
ces longueurs d'onde, un filtre interferentiel est place au foyer du collimateur. Lechantillonnage spatial 
est realise par la camera, et I'echantillonnage spatial est a la fois realise par les canaux de balayage du 
Fabry-Perot et par la camera puisque la longueur d'onde depend de la position. 



Dans instrument PYTHEAS ( |Le Coarer et al.|[T995) , la lumiere traverse un Fabry-Perot place dans un 



faisceau convergent tres ouvert avant de former une image sur une frame de micro-lentilles. Cette trame 
realise une inversion champ-pupille : rechantillonnage spatial et realise par la trame qui cree des micro- 
pupilles en sortie. Celles-ci sont imagees sur la camera par un systeme afocal constitue d'un collimateur 
et d'un objectif. Leur lumiere est alors dispersee dans le faisceau collimate par un reseau, ce qui permet 
de separer les differents ordres du Fabry-Perot, et ainsi d'utiliser un spectre plus etendu que CIGALE. 
PYTHEAS est d'une certaine maniere I'instrument ideal pour faire de la spectro-imagerie puisqu'il permet 
de totalement decoupler I'information spatiale de I'information spectrale. 

Un interet pedagogique de PYTHEAS est qu'il emploie plusieurs elements permettant habituellement 
de faire de la spectroscopie independamment (un Fabry-Perot et un reseau). Par ailleurs, I'utilisation d'une 
trame de micro-lentilles illustre le fait que I'imagerie et I'echantillonnage spatial ne sont pas forcement 
realises par la camera. De meme I'echantillonnage spectral n'est pas non plus realise par la camera, 
puisque dans le cas de PYTHEAS, ce sont les differents ordres du Fabry-Perot et ses pas de balayage 
qui realisent I'echantillonnage spatial. 

La comparaison entre PYTHEAS et CIGALE , quant a elle, permet de mettre en evidence qu'un 
instrument doit etre utilise et pense en fonctions des besoins scientifiques : 

• CIGALE possede un grand champ de vue pour un intervalle spectral reduit (un seul ordre du Fabry- 
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p 0.4 



o 



E 




652 



654 656 658 

Longueur d'ondes (nm) 



660 



Fig. 1.5: Effet de rutilisation d'un Fabry-Perot theorique au foyer du NTT (F/l\ avec miroir primaire de 
diametre 3.58 m et obstruction centrale de 1.16 m), fonctionnant a I'ordre 50 pour la raie Ha (656.3 nm) 
et possedant un facteur de reflexion de 0.73. Trait noir : reponse avec une ouverture nulle. Trait bleu : 
reponse au foyer Nasmyth du NTT. 



Fig. 1.6: La lentille de champ permet de rabattre les rayons afin d'avoir une incidence normale sur le 
Fabry-Perot, ou sur le filtre interferentiel, place au plan focal quelle que soit la position dans le champ. 



Perot) et est ainsi adapte a I'etude d'objets tres etendus pour lesquels une seule raie est necessaire, 
ce qui est le cas de I'etude de la cinematique de galaxies proches. 
• PYTHEAS possede un champ de vue reduit mais un intervalle spectral etendu correspondant a 
quelques centaines d'ordres du Fabry-Perot. II est ainsi adapte a I'etude d'objets faiblement etendus 
pour lesquels plusieurs rales sont utiles tels que les noyaux de galaxies ou les amas globulaires. 




Cette comparaison permet egalement de souligner le compromis qui est fait en pratique : il peut etre pre- 
ferable d'utiliser un instrument comme CIGALE permettant d'utiliser pleinement la capacite du recepteur 
plutot qu'un instrument ideal comme PYTHEAS qui contiendra moins d'information. 
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1.2.5 Calibration en longueur d'onde 

En utilisation en pupille, nous avons montre que la longueur d'onde varie selon la position sur le 
champ de vue. II est done necessaire de calibrer les observations en longueur d'onde afin de connaitre 
avec precision la longueur d'onde transmise en chaque position du champ et pour chaque espacement 
des lames. 

En toute rigueur, si on veut une calibration precise, il est necessaire de calibrer instrument a la 
longueur d'onde d'utilisation car les revetements de surface des lames du Fabry-Perot peuvent induire 
un changement de phase a la reflexion dependant de la longueur d'onde. En d'autre terme, I'epaisseur 
de la cavite vue par deux ondes planes monochromatiques de longueurs d'onde differentes n'est pas 
exactement la meme. Cela va creer un decalage entre les longueurs d'onde theorique et reellement 
transmise. Get effet peut etre mesure et calibre ( [Garrido et al.[|2005) . Toutefois, I'effet est generalement 
suffisamment faible (de I'ordre de quelques pour cent) pour qu'une calibration a une longueur d'onde 
Xc voisine de la longueur d'onde de I'objet observe X soit correcte. De plus, les etudes cinematiques 
s'interessent aux vitesses relatives plutot qu'aux vitesses absolues. 

Pour faire la calibration en longueur d'onde, on utilise une source monochromatique, habituellement 
une lampe spectrale (au Neon) dont on isole une rale (kc = 6592 A) en utilisant un filtre interferentiel a 
bande tres etroite (~ 1.5 nm) centre sur cette longueur d'onde (Figure pM) . On realise I'acquisition d'un 
cube de calibration en faisant balayer le Fabry-Perot, generalement juste avant et juste apres I'observation, 
pour etre dans des conditions de flexion et de temperature similaires a I'observation. Deux dimensions 
sont spatiales, la troisieme est spectrale. Chaque canal spectral correspond done a un espacement donne 
des lames et, spatialement, on observe des anneaux (Figure [T3) . 

1 .2.5.1 La phase parabolique 

Pour un ordre d'interference donne, la longueur d'onde Xc d'une source monochromatique est trans- 
mise pour des espacements e differents selon la position dans le champ (d'apres I'equation |1 .3||. En 
notant ee I'epaisseur pour laquelle Xc est transmise a I'incidence par I'ordre p on obtient 



D'ou la denomination de phase parabolique. La carte de phase parabolique est done une carte ou la 
valeur en chaque point correspond au canal spectral contenant une longueur d'onde de reference. On 
I'obtient en cherchant pour chaque position spatiale la position de la rale dans la dimension spectrale 
(Figure pTT) . II est necessaire de derouler la phase pour obtenir la phase parabolique (Figure pTs) . 

1 .2.5.2 Lien entre longueurs d'onde de calibration et d'observation 




Le developpement limite de cette expression donne 



Du fait que les longueurs d'onde de calibration Xc et d'observation Xs sont differentes, les ordres 
d'interferences utilises sont differents pour la calibration {pc) et I'observation {p^). 11 est done necessaire 
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Fig. 1 .7: Carte de phase brute (gauche) et variation de la phase brute avec le decalage en pixels par rap- 
port a I'axe optique (droite). La phase est exprimee en canaux spectraux. La courbe en rouge correspond 
a I'ajustement d'une fonction parabolique repliee. 



que la calibration soit transposee pour la longueur d'onde d'observation. Le raisonnement presente dans 
ce paragraphe est celui que j'ai utilise afin de programmer la calibration en longueur d'onde du logiciel de 
reduction de donnees presente en Annexe [B] 

Considerons le canal qui transmet la longueur d'onde de reference K a I'ordre (entier) de reference 
Pr au centre optique (V et Pr sont fournis par le constructeur du Fabry-Perot, pour une position moyenne 
des lames). On a alors 

avec pc et ps entiers et |£c| et \es\ inferieurs a 0.5 dans un premier temps (les longueurs d'ondes et 
ne sont pas necessairement transmises pour ce canal au centre optique). A priori, nous voulons qu'apres 
calibration le canal numerote n/2 (si les canaux sont numerotes de an — 1) contienne la longueur d'onde 
Xs- La calibration nous permet de savoir pour quel canal (|) la longueur d'onde est transmise. Nous 
pouvons done determiner quelle longueur d'onde se trouve au canal (|) pour I'observation : = 'kcPc/Ps- 
On peut alors determiner le canal \\f ou se trouve Xs : 

\l/ = ^ + n 

^ ^ ISL, 

Pour mettre au canal n/2, il faut done appliquer un decalage A en canaux de 
On generalise sur le champ entier en identifiant la phase a (|). 
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Fig. 1.8: Carte de phase apres deroulement de la phase, dite carte de phase parabolique (gauche) 
et variation de la phase parabolique avec le decalage en pixels par rapport a I'axe optique (droite). La 
phase est exprimee en canaux spectraux. La courbe en rouge correspond a I'ajustement d'une fonction 
parabolique. 



1.2.6 Reflexions parasites 

Du fait de I'utilisation en pupille de I'interfero metre de Fabry-Perot, de nombreuses reflexions sont ge- 
nerees. Certaines d'entre elles peuvent etre genantes. II est done necessaire de comprendre leur origine 
pour pouvoir corriger numeriquement ces reflexions parasites. 

Lorsqu'elle entre dans la cavite, la lumiere est reflechie sur les deux interfaces du Fabry-Perot. Pour 
eviter les reflets, les lames de Fabry-Perot sont trapezoTdales. Ainsi, les faces externes ne peuvent pas 
induire de reflexion parasite. En revanche, les faces internes ne peuvent pas etre inclinees puisque ce 
sont ces faces qui torment la cavite et vont induire les reflexions parasites, appelees ghosts en anglais. 
Le probleme des reflexions parasites dans les etalons de Fabry-Perot a ete etudie par |Georgelin| ( |1970t . 



En utilisation en pupille, les reflets qui nous genent principalement sont ceux qui ont lieu sur des surfaces 
placees dans les plans focaux : les filtres interferentiels ainsi que la fenetre du detecteur (voir Figure 
1 .10} . Ces deux reflets sont visibles dans nos donnees et differenciables par le fait que la defocalisation 



de ces deux reflets n'est pas necessairement identique (Figure pTo) . En particulier, la position du filtre 



interferentiel n'a pas besoin d'etre strictement au foyer, meme si c'est la position qui induit le moins de 
vignettage, alors que la qualite de I'image necessite de placer la camera exactement au foyer. II faut tout 
de meme noter que si le foyer du collimateur ne coincide pas exactement avec le foyer du telescope, ce 
defaut de reglage sera corrige en ajustant la position de la camera. Dans ce cas, les deux reflets sont 
defocalises, mais en general la defocalisation du reflet ayant lieu sur la camera est negligeable. Dans les 
deux cas, le spectre de la reflexion est le meme que celui de I'objet reflechi une fois le cube calibre en 
longueur d'onde. En effet, dans le cas d'une reflexion sur le filtre interferentiel, le reflet passe a nouveau 
a travers le Fabry-Perot qui le filtre en longueur d'onde ; dans le cas d'une reflexion sur la fenetre du 
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detecteur, la longueur d'onde a ete filtree au prealable et la reflexion est exactement symetrique. 




Fig. 1.9: Image (champ de UGC 1810) contenant plusieurs reflexions parasites. Les deux reflexions 
entourees correspondent aux deux types de reflexions corrigeables : focalisee et defocalisee. La reflexion 
defocalisee est vignettee. Les traits pointilles relient les etoiles et leur reflexion. On observe egalement sur 
cette image une reflexion de troisieme ordre d'une etoile hors du champ. On remarque sur cet exemple 
un halo autour des etoiles tres brillantes (voir partie jl .2.7) . 



1 .2.6.1 Methode pour soustraire les reflexions parasites 

J'ai mis au point une methode afin de soustraire le mieux possible les reflets parasites dans le cube de 
donnees (voir I'AnnexejBjpour rutilisation pratique de cette methode). Pour faire ce travail rigoureusement, 
il faudrait connaitre les reglages exacts de instrument lors de I'observation tels que la position et I'orien- 
tation du filtre interferentiel, de la camera et du Fabry-Perot. II faudrait egalement disposer d'au moins une 
calibration de ces reflexions parasites afin de connaitre les coefficients de reflexion du filtre et de la ca- 
mera. Cependant, dans la pratique, aucune calibration autre que celle en longueur d'onde n'est faite. En 
revanche, dans certaines observations, les etoiles brillantes du champ peuvent servir de reference pour 
calibrer la soustraction des reflexions parasites. Grace a la calibration en longueur d'onde, I'axe optique 
du Fabry-Perot, qui devrait etre le centre de reflexion theorique, est determine avec precision. 

La defocalisation est modelisee par un anneau dont le rayon varie. Lanneau correspond a la pupille 
du telescope : le miroir primaire et I'obstruction du miroir secondaire (done le rapport des rayons est 
connu a priori). Le flux reflechi est reparti sur la surface de I'image de la pupille. On modifie done les 
parametres de reflexion, d'homothetie voire de decalage jusqu'a etre satisfait de la correction sur I'etoile 
de calibration. Lideal est d'avoir plusieurs etoiles afin d'ajuster au mieux la calibration, car il y a trois 
parametres a determiner pour la reflexion focalisee et quatre pour la reflexion defocalisee : 

• le facteur de reflexion. 
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Fig. 1.10: Schema de I'ensemble filtre interferentiel, collimateur, Fabry-Perot, objectif, recepteur. Les 
rayons bleus correspondent a la reflexion generee par la premiere lame et le filtre interferentiel. Les rayons 
rouges correspondent a la reflexion generee par la seconde lame et la fenetre du detecteur. 



• I'orientation de la surface reflechissante par rapport a I'axe optique (deux parametres), 

• la defocalisation de la reflexion defocalisee. 

et seulement trois observables : 

• le flux reflechi (reflexion) ; 

• la faille de la pupille (defocalisation) ; 

• la position de la reflexion. 

La presence de plusieurs objets induisant des reflexions parasites permet de lever la degenerescence 
et aussi d'avoir une meilleure precision. II est toutefois a noter que pour des observations utilisant une 
camera a comptage de photons, la reponse n'est pas lineaire a forts flux. Ainsi, une calibration des reflets 
utilisant des etoiles ou des regions Hi! trop brillantes peut etre biaisee puisque le flux de la reflexion devrait 
etre proportionnel au flux reel de I'objet et non proportionnel au flux mesure (voir partie |1 .2.7) . 



1 .2.7 Quel type de camera pour des observations Fabry-Perot ? 

Les observations Fabry-Perot sont principalement utilisees pour des applications cinematiques sur des 
objets possedant des rales d'emission (nebuleuses, galaxies, ...). Les temps de pose necessaires pour 
obtenir un rapport signal sur bruit suffisant afin de determiner des cartes de vitesses sont generalement 
superieurs a une heure. Selon la position de I'objet sur le ciel ou bien selon qu'on observe en tout debut 
ou en toute fin de nuit, les conditions d'observation peuvent changer durant I'observation : le fond de 
ciel peut fluctuer, la masse d'air peut evoluer rapidement pour des objets bas sur I'horizon induisant des 
rales du ciel nocturne d'intensite variable avec le temps. Etant donne que, pour un ecartement donne des 
lames du Fabry-Perot, la longueur d'onde transmise n'est pas partout la meme dans le champ et puisqu'il 
est necessaire de balayer le spectre (en faisant varier I'espacement des lames) pour obtenir un spectre 
complet sur tout le champ, les variations des conditions d'observations sont particulierement genantes. 
Afin de moyenner les variations, on precede generalement a I'acquisition de plusieurs spectres complets 
durant I'observation, en partant du premier canal spectral au dernier puis en repartant du dernier pour 
aller jusqu'au premier et ainsi de suite. 
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Les cameras CCD possedent un bruit de lecture non nul. Une telle sequence d'observation implique 
done une perte en terme de rapport signal sur bruit. De plus, le temps de lecture peut durer quelques 
minutes, ce qui diminue le temps de pose reel sur le ciel. Ces cameras sont tout de meme utilisees pour 
des observations a basse resolution spectrale car le flux regu est plus important. 

Les cameras a comptage de photons (IPCS), en revanche, possedent un bruit de lecture nul, au 
detriment d'une efficacite legerement plus faible ( |Gach et aLj [2002 1. C'est habituellement ce type de 



camera qui est utilise avec les instruments de type Fabry-Perot, avec I'acquisition d'une trentaine de cycles 
courts (environ dix secondes par canal spectral). Ces cameras sont composees d'une photocathode (tube 
intensificateur) soumise a une tres haute tension (superieure a 1000 V) qui genere 10^ photo-electrons en 
moyenne pour un photon incident. Par phosphorescence sur un ecran, ces electrons creent un faisceau 
important de photons. Ces photons sont detectes par un detecteur CCD a lecture rapide (de I'ordre de la 
dizaine de millisecondes) (voir la Figure 4 de I'article presente en Annexe [A. 2. 1[ notee Figure |AjT| dans 



la table des figures). Ainsi, un photon incident est detecte si le flux genere mesure est superieur a un 
certain seuil, sa position est alors attribuee au barycentre de la tache generee. Cela induit que les rayons 
cosmiques, habituellement tres energetiques ne sont comptes que comme un unique evenement, ce qui 
rend ce type de camera insensible au rayonnement cosmique. En revanche, lorsque le flux est important, 
la reponse devient non lineaire car plusieurs photons peuvent arriver pendant le meme pas de lecture, 
alors qu'un seul photon est compte. Un autre artefact peut survenir lorsque le flux est trop important. II 
se forme alors un halo autour de la source (exemple de halo autour d'une etoile visible sur la Figure[TT9j. 
Ce halo peut devenir genant lorsqu'on utilise un Fabry-Perot a balayage en pupille. Cela est du au fait 
que la longueur d'onde transmise change avec le champ et que le spectre du halo n'est pas filtre par le 
Fabry-Perot. Imaginons qu'une region Hi! ait un flux induisant un halo, ce halo n'apparaitra que dans un 
nombre restreint de canaux spectraux (ceux pour lesquels la transmission du Fabry-Perot sur la region 
Hi! correspond a la rale Ha). Apres calibration, ce halo sera done vu comme une region Hi! etendue 
dont le spectre varie avec la position. II est necessaire de connaitre I'existence de ce phenomene afin 
d'interpreter correctement le champ de vitesses autour de regions Hi! de flux tres intense. Plus la camera 
a une lecture rapide, moins ses artefacts sont importants. 

De nouvelles generations de cameras CCD a tres faible bruit de lecture et a lecture rapide sont en 
cours de developpement et seront done utilisables avec des instruments de type Fabry-Perot. 



1 .3 Developpement instrumental pour le 3D-NTT 

Lutilisation d'instruments Fabry-Perot sur des telescopes de classe 4 m de diametre dans des sites 
dont la qualite du ciel est bonne n'est pas frequente. Pourtant, ces instruments peuvent permettre de 
repondre a de nombreuses questions scientifiques. D'un cote, lorsque la resolution spectrale des Fabry- 
Perot est grande, la cinematique des galaxies proches, des nebuleuses planetaires ainsi que des regions 
Hi! de la Galaxie peut etre etudiee. D'un autre cote, lorsque la resolution spectrale des Fabry-Perot est 
faible, I'etude de la physique des regions de formation d'etoiles peut etre examinee et il est egalement 
envisageable de detecter des galaxies lointaines a fort taux de formation d'etoiles afin d'etudier les phe- 
nomenes d'accretion du gaz et de "feed-back" radiatif. 

Afin de permettre de telles etudes, le projet 3D-NTT (PI : M. Marcelin) a vu le jour, regroupant des 
scientifiques impliques dans ces diverses thematiques. Ce projet qui proposait la construction d'un ins- 
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trument visiteur pour le telescope de I'ESO NTT (La Silla, CHILI) a ete accepte. Linstrument 3D-NTT est 
actuellement en cours de developpement et de construction au LAM en collaboration avec le laboratoire 
du GEPI (Observatoire de Paris) et le LAB (Universite de Montreal) et sera operationnel au cours du se- 
cond semestre de I'annee 2009. Le 3D-NTT sera installe au foyer Nasmyth (F/11) du NTT, telescope de 
3.58 m de type Ritchey-Chretien dont le miroir secondaire qui mesure 0.875 m cree une obstruction de 
1.16 m de diametre. Les caracteristiques generales du 3D-NTT ainsi que ses objectifs scientifiques sont 



presentes dans I'article de I'Annexe A.1 



1.3.1 Le 3D-NTT, successeur de CIGALE, GHASP, FaNTOmM et GHaFaS 

Le projet 3D-NTT est une evolution en termes de technologies utilisees et de methodes observation- 
nelles qui s'inscrit dans la lignee de CIGALE (PI : J. Boulesteix), GHASP (PI : P Amram), FaNTOmM (PI : 
C. Carignan) et GHaFaS (PI : J. Beckman et C. Carignan), precedents instruments developpes par le LAM 
(Observatoire de Marseille) dont les plus recents en collaboration etroite avec le LAE de Montreal. LIAC 
a participe a la fabrication de GHaFaS. Comme ses predecesseurs, le 3D-NTT consiste en un reducteur 
focal permettant de reduire le nombre d'ouverture du telescope afin d'adapter I'echantillonnage spatial 
en agrandissant le champ de vue et de diminuer la faille de la pupille pour y placer un Fabry-Perot a ba- 



layage. Son dessin optique (Figure 1 de I'article presente en Annexe [ATI] notee Figure [ATI] dans la table 
des figures) a ete realise par la societe Immervision (OUEBEC). Je ne discute ici que des instruments 
avec lesquels j'ai eu I'occasion de travailler, CIGALE ayant ete utilise au telescope de 3.6 m de I'ESO 
(CHILI) de 1990 a 2003. 

GHASP est le nom du programme initie en 1998 pour lequel cet instrument a ete fabrique et sur lequel 
la majeure partie de ma these a porte. Cet instrument a ete utilise au foyer Cassegrain du telescope 
de 1.93 m de diametre de I'Observatoire de Haute Provence (FRANCE). Deux cameras a comptage de 
photons ont ete utilisees pour GHASP. La premiere, de 256 x 256 pixels couvre un champ de vue de 
4' X 4' avec un pixel de 0.96". Une nouvelle camera a comptage de photons de 512 x 512 pixels, avec un 
pixel de 0.68" et un champ couvert de 5.8' x 5.8' est utilisee depuis octobre 2000. II s'agit d'un tube AsGa 
(photocathode) qui possede un meilleur rendement quantique que la precedente. Le refroidissement de 
la camera est gere par un element Pelletier dont la temperature est regulee par un circuit d'eau. 

Comme son nom I'indique, FaNTOmM est utilise au sommet du Mont Megantic (OUEBEC), au foyer du 
telescope de type Ritchey-Chretien de 1.6 m de diametre. II est operationnel depuis 2002. II a egalement 
deja ete utilise au CFHT ainsi qu'au foyer du telescope de 3.6 m de I'ESO a La Silla (CHILI). C'est avec cet 
instrument que j'ai appris a observer et a reduire des donnees Fabry-Perot, dans le cadre d'un programme 
d'observations dont I'objectif est de realiser une mosaique de la galaxie d'Andromede (M31 ). La difference 
principale de cet instrument avec GHASP est le systeme de refroidissement de la camera. En effet, cet 
instrument utilise la cryogenie de Ranque-Hilsh qui consiste a diminuer la temperature grace a un systeme 
de circulation d'air utilisant de I'air comprime, un echangeur d'air et un tube de Ranque-Hilsh. La camera 
utilisee est une camera a comptage de photons de 1024 x 1024 pixels de 0.8" sur le ciel, permettant 
d'obtenir un champ de 19.4' x 19.4'. 

GHaFaS est utilise au foyer Nasmyth du WHT (4.2 m de diametre) a I'observatoire de la Roque de 
Los Muchachos sur I'Tle de La Palma (ESPAGNE) depuis I'ete 2007 (voir I'article presente en Annexe 
A. 2.1} . Ce foyer se trouve sur I'axe de rotation horizontal de la monture alt-azimuthale du telescope, dans 



une plate-forme qui tourne avec le telescope autour de I'axe de rotation vertical. Afin de ne pas limiter 
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Chap. 1 : La spectroscopie a champ integral avec l'interferometre de Fabry-Perot 



le champ de vue a 2.5' x 2.5', GHaFaS n'utilise pas de derotateur d'image. Ce type d'observation est 
rendu possible par I'utilisation d'une camera a comptage de photons, car le temps d'integration typique de 
10 secondes est suffisamment court pour pouvoir negliger la rotation du champ. Cette camera possede 
1024 X 1024 pixels couvrant un champ de 3.5' x 3.5' avec un pixel de 0.2". Elle utilise le meme systeme 
de refroidissement que la camera de GHASP. En revanche, le traitement des donnees issues de cet 



instrument doit inclure une routine de derotation des cubes (Figure 7 de I'article de I'Annexe A. 2.1 notee 



Figure |A7I4] dans la table des figures). Lavantage du foyer Nasmyth est que I'instrument est fixe sur 
table optique. II n'y a done pas de flexion et il est aise de modifier des elements du montage. Suite a 
mes observations avec cet instrument, j'ai participe a la redaction d'un manuel expliquant les etapes du 



montage de instrument qui est presente en Annexe [A.2.2[ C'est I'utilisation de cet instrument sur table 
optique qui a motive le choix d'utiliser un montage sur marbre plutot qu'un montage en ligne pour le 3D- 
NTT afin de faciliter les interventions dans instrument, en particulier sur le positionnement des filtres et 
des Fabry-Perot. 

Le 3D-NTT pourra utiliser une camera CCD de 4096 x 4096 pixels et une camera L3CCD de 1600 x 1600 
pixels pouvant fonctionner en mode comptage de photons qui permettront respectivement d'obtenir un 
champ de vue circulaire de 23' et de 12' pour un pixel respectif de 0.24" et 0.32". La quantite d'informa- 
tion sera done bien superieure aux precedents instruments. 

GHASP, FaNTOmM et GHaFaS utilisent les memes Fabry-Perot de grande resolution spectrale fixe 
mesurant 50 mm de diametre. Ces Fabry-Perot sont controles par un appareil denomme CS100 fabrique 
par ICOS. Des filtres interferentiels a bande etroite (~ 1.5 nm) sont necessaires afin de selectionner la 
rale d'interet. Lutilisation de ces filtres constitue une limitation pour couvrir tout le domaine spectral de par 
leur cout. Le 3D-NTT se demarque par le fait qu'il propose deux modes d'utilisation detailles dans I'article 



presente en Annexe A.1 



• un mode haute resolution, comme ses predecesseurs, utilisant la camera L3CCD en mode comp- 
tage de photons, dont I'objectif scientifique principal est I'etude de la cinematique des galaxies 
proches et des nebuleuses planetaires. 

• un mode basse resolution, dit filtre accordable, inspire des instruments TTF et MMTF, utilisant I'une 
ou I'autre des cameras et dont les objectifs scientifiques principaux sont I'etude des regions de 
formation d'etoiles dans les galaxies proches (PI : M. Marcelin) ainsi que la detection de galaxies 
a fort taux de formation d'etoiles autour de quasars lointains afin d'en etudier les phenomenes 
d'accretion de gaz et de "feed-back" radiatif (PI : J. Bland-Hawthorn). 

Pour pouvoir repondre a ces objectifs, le 3D-NTT possede deux Fabry-Perot de nouvelle generation. Ces 
nouveaux Fabry-Perot permettent de couvrir un large domaine spectral (350 nm a 800 nm) grace a des 
revetements de surface optimises et ont une resolution modulable (100 a 30000 au total pour les deux 
Fabry-Perot du 3D-NTT) grace a la grande amplitude de I'espacement entre les lames (202.5 ^m) permis 
par des actuateurs piezo-electriques de nouvelle generation. Ces actuateurs sont asservis par un nouveau 
controleur en developpement au LAM. Les deux Fabry-Perot possedent une surface utile de 100 mm. Le 
premier Fabry-Perot possede une finesse theorique de 50 et un espacement des lames pouvant varier 
entre 140 /jm et 340 nm. II fournira done une haute resolution. Le second Fabry-Perot a une finesse 
theorique de 10 pour un espacement minimum des lames de 2.5 ^m contraint par I'espacement physique 
minimum et un espacement maximum de 202.5 nm fixe par la course des actuateurs piezo-electriques. 
Ce Fabry-Perot est egalement denomme filtre accordable car il travaille a basse resolution. Le polissage 
des lames et le dessin de la mecanique des Fabry-Perot ont ete realise par SESO et les couches minces 
(revetements de surface) sont developpees et deposees a I'lnstitut Fresnel. 
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Les deux Fabry-Perot pourront etre utilises simultanement dans le mode haute resolution : le Fabry- 
Perot de haute resolution est utilise en pupille, mais les filtres interferentiels sont alors remplaces par le 
filtre accordable place au foyer. II est tout de meme necessaire d'utiliser des filtres dits de blocage afin de 
ne selectionner que I'ordre utile du filtre accordable. Cependant, la largeur des filtres de blocage (~ 15 nm) 
est superieure d'un ordre de grandeur a celle des filtres interferentiels (~ 1.5 nm). Ce dispositif presente 
I'avantage de permettre I'observation d'objets sur tout le spectre alors que jusqu'a present, on etait limite 
aux domaines de longueur d'onde pour lesquels on avail des filtres interferentiels. Le champ circulaire 
dans ce mode est limite a 9' de diametre par la faille physique du Fabry-Perot place au foyer, ce qui est 
adapte au champ de la camera L3CCD. 

Le mode basse resolution qui emploie uniquement le filtre accordable et les filtres de blocage possede 
deux configurations possibles. 

• La premiere est une utilisation classique similaire aux instruments TTF et MMTF, avec le Fabry- 
Perot place en pupille. II est alors necessaire d'observer plusieurs canaux spectraux et d'effectuer 
une correction en longueur d'onde car la longueur d'onde varie avec la position sur le champ. 

• La seconde, plus inhabituelle, consiste a utiliser le Fabry-Perot au foyer F/ll du NTT. Dans ce 
cas, le champ est le meme que pour le mode haute resolution et la longueur d'onde transmise est 
la meme sur tout le champ sans qu'il ne soil utile d'utiliser de lentille de champ etant donne que 
le champ de vue est restreint. Ce mode d'observation est rendu possible car I'ouverture est faible 
au foyer utilise. En revanche, il est limite a des ordres d'utilisation inferieurs a 80 faute de quoi 
la transmission diminue de plus de 80% et la resolution est inferieure a la valeur theorique (voir 
discussion dans la partie |1 .2.3) . 

Toutes ces caracteristiques sont recapitulees dans la Table |1.1[ On volt done que le 3D-NTT presente 
un tres bon compromis entre I'echantillonnage et le champ de vue. II constitue veritablement un saut 
technologique par rapport a ses predecesseurs de par sa resolution modulable et son domaine d'utilisation 
couvrant tout le visible. 



Instrument 


GHASP 


FaNTOmM 


GHaFaS 


3D-NTT 


Caracteristique 


A B 






HR 


BR 


Mise en service 


1998 2000 


2002 


2007 


2009 


2010 


Telescope (m) 


1.96 1.96 


1.6 


4.2 




3.6 


Nombre d'ouverture 


15 


8 


11 




11 


Nombre de pixels 


256^ 5122 


10242 


10242 


16002 


40962 


Taille des pixels {") 


0.96 0.68 


0.8 


0.2 


0.32 


0.24 


Champ circulaire (') 


5.6 8.2 


27.4 


4.9 


9-12 


23 


Diametre FP (mm) 


50 


50 


50 


100 


100 


Finesse des FP 


12 


12 


12 


10 


50 


Domaine de X (nm) 


500 - 750 


500 - 750 


500 - 750 


350 - 800 


Resolution spectrale 


~ 10000 


~ 10000 


~ 10000 


30000 


- 5000 - 100 



A : Camera de premiere generation de GHASP 
B : Camera de seconde generation de GHASP 
HR : Mode liaute resolution du 3D-NTT 
BR : Mode basse resolution du 3D-NTT 



Tab. 1 .1 : Comparatif des instruments utilisant un Fabry-Perot en pupille 
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Chap. 1 : La spectroscopie a champ integral avec l'interferometre de Fabry-Perot 



Enfin, le logiciel d'acquisition des donnees ainsi que le logiciel de reduction des donnees seront bases 
sur les logiciels utilises actuellement pour GHASP, FaNTOmlVI et GHaFaS. 



1.3.2 Utilisation des deux Fabry-Perot en cascade 

En mode Inaute resolution, le filtre accordable pourra etre utilise pour selectionner I'ordre du Fabry- 
Perot de haut ordre (ou haute resolution spectrale) au lieu d'utiliser une serie de filtres interferentiels. Cette 
utilisation simultanee de deux Fabry-Perot est une des originalites majeures du concept de instrument 
3D-NTT. Je presente ici une etude que j'ai realisee montrant les criteres qui doivent etre respectes afin 
qu'une telle utilisation soit possible. 

En mode haute resolution, on veut couvrir des ordres compris entre 200 et 800, afin d'atteindre des 
resolutions theoriques entre 10000 et 40000. 

II est alors necessaire d'ajuster la resolution du Fabry-Perot de bas ordre afin de I'adapter a la dyna- 
mique du Fabry-Perot de haut ordre, typiquement son intervalle spectral libre. Lindice 1 refere au Fabry- 
Perot de bas ordre, I'indice 2 a celui de haut ordre, soit celui qui fait le balayage spectral. Le Fabry-Perot de 
haut ordre va balayer le domaine de longueurs d'onde defini par le pic de transmission du Fabry-Perot de 
bas ordre. Si on veut une transmission superieure a 50% sur au moins un intervalle spectral libre du haut 
ordre, il faut alors satisfaire la relation suivante : 

5Xi > ISL2 



Vues les relations pr4] et |1 .6| on peut ecrire, apres simplifications : 

Rl<P2 

Cette relation doit etre verifiee pour toutes les longueurs d'onde, ainsi que pour tous les ordres p2, en 
particulier pour I'ordre minimum d'utilisation du Fabry-Perot de haut ordre : 

R\min ^ Plmin (1 -8) 

Lordre minimum du filtre accordable est directement relie a I'espacement minimum que Ton peut atteindre 
entre les deux lames (de I'ordre de quelques microns). Cet espacement va directement dependre des 
revetements de surface a cause de I'effet de phase qui induit un changement de la cavite vue par I'onde en 
fonction de la longueur d'onde. II est a noter que la finesse ne depend en aucun cas de I'ordre d'utilisation. 
En revanche, selon les conditions d'utilisation (foyer ou pupille) et selon la qualite de planeite des lames, 
la finesse experimentale ne peut qu'etre plus faible que la finesse theorique, generalement d'un facteur 
deux. 

Ce sont ces considerations, couplees aux objectifs scientifiques du mode filtre accordable, qui ont 
permis d'aboutir a la definition d'un Fabry-Perot de bas ordre avec une finesse de 10. Cette finesse 
assure la possibilite d'atteindre une resolution minimale de 100 sur tout le spectre. 



1.3.3 Effets de la non-uniformite des surfaces des Fabry-Perot 

La non-uniformite de surface des lames induit des variations d'epaisseur de la cavite Fabry-Perot. Ces 
variations d'epaisseur induisent done un decalage de la longueur d'onde transmise selon la position sur 
la surface du Fabry-Perot. J'ai participe a I'etude de la non-uniformite des surfaces afin de verifier que les 
non-uniformites attendues sur les lames ne sont pas critiques pour le projet. 
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1.3.3.1 Effet de la non-uniformite dans la pupille 



La totalite de I'intersection de la pupille et de la surface du Fabry-Perot est eclairee par chaque point du 
champ, par definition de la pupille. Les defauts de surface vont done etre moyennes et la transmission du 
Fabry-Perot sera constante sur tout le champ (meme profil, meme longueur d'onde transmise). Leffet va 
etre uniquement un elargissement du profil theorique, soit une diminution de la finesse, et une diminution 
de la transmission (Figure [OT}. L'ordre de grandeur de cet effet peut etre relie a la valeur des defauts 
moyens. 




655,96 655,98 656,00 656,02 
Longueur d'ondes (nm) 



Fig. 1.11: Effet de la non-uniformite pour un Fabry-Perot theorique en pupille, fonctionnant a l'ordre 798 
pour la rale Ha (656.3 nm) et possedant un facteur de reflexion de 0.94. Trait noir : reponse sans defaut. 
Trait bleu : reponse avec les defauts mesures sur les lames de la SESO. 



1 .3.3.2 Effet de la non-uniformite au foyer 



Lorsqu'on place le Fabry-Perot au foyer, la largeur du profil ne depend que de I'ouverture du faisceau 
(voir partie |1 .2.3) . J'ai travaille sur ce point particulier afin de montrer que le filtre accordable devra etre 
utilise directement au foyer F/ll afin d'eviter la chute de la transmission et I'elargissement du pic. En 
revanche, la longueur d'onde centrale transmise en chaque point du champ depend de I'epaisseur lo- 
cale de la cavite. Le plus grand ecart en longueur d'onde transmise dans le champ est celui qui va 
correspondre a la variation maximale d'epaisseur de cavite de, soit I'erreur de polissage crete a crete : 

dX = 2de/ p 

On volt done que I'effet sera d'autant plus important que l'ordre est petit. D'un autre cote, plus l'ordre 
est faible, plus la largeur theorique du pic de transmission est grande. On veut done calculer la variation 
relative de longueur d'onde dX par rapport a la largeur a mi-hauteur du pic de transmission 5X. 

on deduit que = ^/{Fp). La finesse etant fixe pour un Fabry- 



D'apres les equations 



1.4 



et 



1.5 



Perot donne, 5X ne depend que de l'ordre et de la longueur d'onde, on en deduit : 



dl/dl = 2Fde/l 
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Chap. 1 : La spectroscopie a champ integral avec l'interferometre de Fabry-Perot 




Cette expression ne depend plus de I'ordre. Le decalage sera d'autant plus important que Ton travaillera 
a faibles longueurs d'onde. La finesse theorique du filtre accordable etant de 10 et la variation d'epaisseur 
de la cavite crete a crete atteignant localement 11 nm selon I'interferogramme fourni par SESO (Figure 
T7l2) on obtient pour le 3D-NTT : 

• a X = 350 nm, I'erreur relative est proche de 0.5 ; 

• a ?i = 656 nm, I'erreur relative est proche de 0.25. 

Si on tient compte de I'ouverture du faisceau {F /\\), on doit utiliser la finesse reelle a la place de la 
finesse theorique. Toutefois, on montre que la finesse reelle n'est pas significativement degradee pour 
une telle ouverture. Lorsqu'on utilise le filtre accordable comme filtre pour le Fabry-Perot de haut ordre, la 
largeur a mi-hauteur du filtre accordable est du meme ordre de grandeur que I'intervalle spectral libre du 
Fabry-Perot de haut ordre. La configuration est done acceptable mais pas optimale dans le bleu. 

Etant donne qu'on ne peut pas diminuer la finesse du Fabry-Perot de bas ordre en dega de 10 (voir 
partie |1 .3.2) 1, une solution pour palier a ce probleme est de decaler legerement le Fabry-Perot du foyer. 



Ainsi, les defauts de surface de hautes frequences sont moyennes sur une surface egale a la defocalisa- 
tion de I'image d'un point situe a I'infini. La faille de la tache en fonction de la defocalisation est aisement 
calculable a partir des lois de I'optique geometrique (Figure [1713) 1. Cependant, la faille de la tache doit 
correspondre a une longueur de coherence des defauts de surface des lames. 

Pour diminuer I'effet par deux, I'interferogramme des lames montre qu'il est necessaire d'avoir une 
tache de defocalisation d'au moins 7 mm (Figure [TTT4) . Cela implique de decaler le Fabry-Perot d'envi- 
ron 77 mm du plan focal. D'apres les plans mecaniques (Figure 2 de I'article de I'AnnexejAT) nommee 



Figure )A^ dans la table des figures), le Fabry-Perot peut etre decale au maximum de 75 mm du foyer. 
Get espacement est suffisant pour reduire I'effet de la non-uniformite des surfaces du Fabry-Perot d'un 
facteur proche de 2. Cette solution presente I'avantage de liberer le plan focal, permettant par la meme 
occasion d'y placer des masques pour la calibration. De plus, les reflexions parasites eventuelles seront 
defocalisees et par consequent moins intenses. D'apres le schema optique, on deduit qu'un tel decalage 
de 75 mm du foyer va engendrer une perte de champ non vignette par le Fabry-Perot. Le rayon du champ 
non vignette est superieur a 92.5% du rayon du champ qu'on aurait en plagant le Fabry-Perot dans le plan 
focal. 
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Fig. 1.13: Schema du foyer du telescope et illustration du positionnement defocalise de I'interferometre : 

f/D = e/d. 



En revanche, cette solution va induire une baisse de la transmission ainsi qu'une faible deterioration 
de la finesse qui ne devrait pas penaliser le mode Fabry-Perot de bas ordre en pupille seul. Cette deterio- 
ration reste a quantifier. 

Remarque sur les revetements de surface : II est probable que la non-uniformite des revetements de sur- 
face soit plutot a grande echelle, ce qui peut aggraver le probleme presente dans cette etude. 

1.3.4 Calibration en longueur d'onde 

Le systeme de calibration du 3D-NTT utilisera une source accordable (Photon etc) composee d'une 
lampe super-continuum couplee a une fibre optique afin de realiser la selection spectrale. Cette source 
permettra d'effectuer la calibration a la longueur d'onde d'observation et ainsi d'attenuer les effets de 
phase. En effet, il n'est pas possible de trouver des rales naturelles dans des sources spectrales a chaque 
longueur d'onde (environ une par nm). La resolution de cette source sera de 0.1 nm. Cependant, cette 
resolution sera trop grande pour pouvoir mesurer la reponse impulsionnelle de I'instrument. II est done 
prevu d'introduire dans cette source une lampe spectrale qui pourra etre utilisee a la place de la source 
accordable ou bien en complement de celle-ci. Le systeme optique adopte pour inserer cette source 
dans le trajet optique de instrument est un ecran diffuseur (distribue par Schott). Cet ecran sera place 
a quelques centimetres du foyer du NTT. La source de calibration doit eclairer un faisceau de fibres 
optiques multimodes qui permet un eclairage uniforme au niveau de I'ecran. Cette solution permet un 
encombrement minimum. Nous avons teste la faisabilite de cette configuration en laboratoire avec le 
reducteur focal de instrument GHASP, une camera a comptage de photons, un ecran diffuseur de surface 
quatre fois plus petite que celle de I'ecran qui sera utilise pour le 3D-NTT et avec une source accordable 
de resolution 0.3 nm. Des anneaux d'interference ont ete obtenus. J'ai verifie que les flux seraient du 
meme ordre de grandeur avec les composants qui seront utilises pour le 3D-NTT en tenant compte de 
la surface de I'ecran diffuseur, de I'ouverture de instrument, de I'efficacite de la camera et de la faille du 
pixel. 

Etant donne que I'ecran est positionne au foyer du NTT, il sera necessaire de simuler la pupille du 
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Fig. 1.14: Effet du positionnement du Fabry-Perot a 75 mm du foyer sur rinterferogramme. L'amplitude 
des defauts d'uniformite des surfaces des lames vus par le montage est attenuee : min = —3 nm, max — 
+2.4 nm. 



telescope afin de prendre en compte les effets de deplacement et de deformation du pic de transmission 
de la reponse instrumentale. 

La calibration en longueur d'onde du 3D-NTT en mode haute resolution utilisera la meme procedure 



que celle decrite dans la partie |1 .2.5} La calibration en mode basse resolution, quant a elle, est differente 
car la resolution spectrale ne permet pas de mesurer avec precision des anneaux d'interference. La 
methode sera la meme que celle des instruments TTF et MMTF. 



1 .4 Etude du concept iBTF et d'une fonction de merite dans le cadre 
du projet WFSpec 

Apres les telescopes de classe 10 m, la communaute scientifique se tourne vers des projets de te- 
lescopes de nouvelle generation de classe 40 m. Ces telescopes auront tout particulierement besoin des 
dernieres technologies d'optique adaptative afin de pouvoir corriger sur un champ de I'ordre de 10' les ef- 
fets de la turbulence atmospherique en utilisant plusieurs etoiles lasers (LTAO, MOAO, ...) afin d'atteindre 
des resolutions spatiales limitees par I'ouverture du telescope (tache d'Airy) dans le but d'observer des ob- 
jets de petites tallies qui ne peuvent pas etre resolus avec les telescopes actuels. Les objectifs principaux 
de ces telescopes sont done I'etude de populations stellaires resolues extragalactiques (dans d'autres 
galaxies que la Voie Lactee), la detection de planetes extra-solaires ainsi que I'etude de revolution de 
rUnivers, en particulier par I'etude a haute resolution de champs profonds. 

Dans le cadre de cette derniere thematique, un groupe de travail s'est forme afin de reflechir a diverses 
solutions pour realiser la spectroscopie a champ integral sur un grand champ pour le futur ELT europeen : 
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WFSpec (PI : J.-G. Cuby). J'ai participe a ce groupe de travail pour etudier le concept IBTF, un des trois 
concepts instrumentaux qui ont emerge du projet et pour lesquels j'ai egalement defini et etudie la fonction 
de merite afin de determiner le plus performant qui fera I'objet d'une etude plus poussee. Les laboratoires 
ayant participe a ce projet sont le LAM (Marseille), le CRAL, le GEPI (Paris) en collaboration avec les 
entreprises ON ERA et Photon etc. 



1 .4.1 Les concepts de WFSpec 

Trois etudes ont ete menees sur trois concepts differents avec des specifications identiques : 48 de- 
tecteurs de 4096 x 4096 pixels, un echantillonnage spatial de 58 mas/ pixel adapte a la resolution que 
I'optique adaptative souhaite atteindre sur ce type de telescopes, une resolution spectrale de 5000 et 
une couverture spectrale dans I'infrarouge de 1.46 a 2.21 ^m. Le champ corrige par I'optique adapta- 



tive est suppose atteindre 10' x 10'. Larticle presentant ces trois concepts est en Annexe [A^ Toutefois, 
une description sommaire est presentee afin de mettre en evidence les caracteristiques utilisees pour la 
comparaison de leurs performances. 



1.4.1.1 Concept de champ monolithique : "mono-IFU" 



Ce concept utilise un champ d'un seul bloc de 0.4' x 0.4' et une couverture spectrale continue. Le 
champ est decoupe en 48 sous-champs par un diviseur de champ ("image splitter"). Chaque sous-champ 
est decoupe et reordonne le long d'une fente virtuelle par un decoupeur d'image ("image slicer"). Le 
spectre de chacune des fentes virtuelles est disperse par un reseau sur un des 48 recepteurs. Les Figures 



1 et 2 (referencees Figures |A7r8| et |A.19l dans la table des figures) de I'article presente dans I'Annexe fA^ 
illustrent ce concept. 



1 .4.1 .2 Concept de champ subdivise : "multi-IFU" 

Ce concept peut utiliser jusqu'a 40 IFU independamment positionnes dans le champ corrige de 10' x 
10'. Un IFU est compose d'une mosaique de fibres permettant de couvrir un champ de vue modeste. Les 
fibres sont reordonnees le long d'une (ou plusieurs) fente et le spectre est disperse par un reseau. Chaque 
IFU est image sur un (ou plusieurs) des 48 detecteurs, pour un champ total de 0.4' x 0.4'. Ce concept 



est illustre sur la Figure 3 (Figure |Aj9|dans la table des figures) de I'article presente dans I'AnnexejA^ 
Dans la suite nous considerons que cet instrument dispose de 24 IFU. 



1 .4.1 .3 Concept de f iltre accordable : iBTF 

Au lieu de decouper le champ de vue comme dans les concepts precedents, nous avons reflechi a 
un concept qui pourrait decouper le spectre. En effet, dans le spectre infrarouge, certaines bandes sont 
tres attenuees par I'absorption de I'atmosphere (voir Figure pfTTsl gauche). De plus, de nombreuses rales 



tres intenses du ciel nocturne (voir Figure |1.15| droite) font que toute etude spectrale est impossible. 



En decoupant le spectre, les domaines non exploitables vont pouvoir etre exclus afin de diminuer le 
nombre d'elements spectraux sans perdre d'information utile. Ainsi, tout I'espace detecteur non utilise 
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par le spectre peut etre utilise pour observer un cinamp plus grand (voir Figure pTTs) . Mon travail sur ce 
projet a consiste a participer aux reflexions qui ont abouti aux caracteristiques techniques du concept 
IBTF decrites dans I'article iMoretto et alT] ( |2006[ (voir I'Annexe jA^ et reprises ci-apres. Je me suis plus 
particulierement investi dans la definition des domaines spectraux utiles et dans les calculs de temps de 
pose et de rapports signal sur bruit. 




1.G 1.8 2.0 

Wavelength (nm) 




1.7 1.8 1.B 

lambda (fn) 



Fig. 1 .15: a gauche : Transmission atmospherique dans I'infrarouge proche (1.4 jum a 2.2 /jm). La trans- 
mission est superieure a 0.8 sur des domaines de longueurs d'onde disjoints, couvrant au total moins de 
0.5 jiim sur les 0.8 jum definissant le domaine spectral des instruments. A droite : Spectre en emission du 
ciel nocturne dans I'infrarouge proche (1.4 /jm a 2.2 jum). Des rales d'emission sont presentes sur tout le 
spectre. 



Le concept IBTF, comme son nom I'indique, utilise des filtres de Bragg. Ces filtres holographiques 
permettent d'extraire une composante spectrale d'un faisceau lumineux en la renvoyant dans une direc- 
tion differente de celle du faisceau incident, idealement perpendiculaire. La composante non deviee du 
faisceau (que Ton appelle I'ordre 0) contient tout le spectre hormis le domaine qui a ete extrait. Ainsi en 
plagant 48 filtres de Bragg en cascade on va pouvoir extraire 48 bandes spectrales du faisceau principal 



chacune imagee sur un des 48 recepteurs. La Figure 4 (Figure A. 21 dans la table des figures) de I'article 



presente dans rAnnexe [A3] illustre ce concept. Cependant, chacune des bandes spectrales extraites de 
I'ordre ne peut etre suffisamment etroite pour atteindre la resolution souhaitee. En utilisant un Fabry- 
Perot a balayage en amont du faisceau (avant qu'il ne traverse la cascade de filtres de Bragg) et en le 
faisant balayer, on va ainsi atteindre la resolution souhaitee. En pratique, ce concept ira explorer environ 
le tiers du domaine spectral total (1400 elements de resolution sur 4000 au total) en 30 pas de balayage 
pour obtenir la resolution spectrale de 5000 sur un champ total de 3.8' x 3.8'. En revanche, pour obtenir 
le meme rapport signal sur bruit que les autres concepts, le temps de pose doit etre 30 fois plus eleve. 
Cependant, a temps de pose egal, la surface du champ est tout de meme trois fois plus grande puisque 
I'etendue du spectre est reduite d'un facteur trois. Le champ est tellement grand qu'il n'est pas necessaire 
de reflechir a une solution de type "multi-IFU". 

Ce concept purement theorique doit prouver sa faisabilite. En particulier, les premiers filtres de Bragg 
holographiques seront utilises dans I'instrument BTFI (PI : C. Mendes de Oliveira) pour le telescope SOAR, 
un projet mene par I'DSP/IAG (Sao Paulo) en collaboration avec I'lNPE (Sao Jose dos Campos) et le LAM 
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Fig. 1.16: Vue schematique comparant le fonctionnement des concepts dispersifs "multi-IFU" et "mono- 
IFU" (en bas) avec le concept a balayage IBTF (en haut). Pour un meme temps de pose, tout le spectre 
est observe avec les systemes dispersifs sur 30 champs elementaires (en bas) tandis qu'un seul grand 
champ est observe en effectuant 30 pas de balayage pour obtenir le tiers utile du spectre (en haut). Au 
final, le nombre de pixels utilises est le meme : c'est le produit du nombre d'elements d'echantillonnage 
spectral par le nombre d'elements d'echantillonnage spatial. 



(Marseille). 

1 .4.2 Etude comparative d'une fonction de merite pour les trois concepts 

Afin de determiner le concept le plus performant, j'ai ete charge de realiser une etude des facteurs 
de merite de ces instruments. Traditionnellement, une fonction de merite doit prendre en compte tous 
les raffinements, tels que la transmission des optiques, le rendement quantique des detecteurs, le cout 
de instrument, le poids, etc. Pour le projet WFSpec, nous avons elabore une fonction de merite simple 
puisqu'il ne s'agit que de concepts : 

FOVxn 

M = 

m 

FOV est le champ de I'instrument, n est la densite d'objet dans le champ et m est le nombre de poses 
elementaires pour obtenir le spectre total. Cette fonction de merite est simplement le nombre d'objets par 
exposition elementaire. Pour le concept iBTF, m = 30 car il est necessaire de faire 30 pas d'echantillon- 
nage spectral alors que pour les autres concepts, m = 1 puisqu'une seule exposition permet d'observer 
I'ensemble du spectre. 
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Cette etude a necessite une comprehension precise des specifications et des contraintes liees aux 
objectifs scientifiques des instruments. En particulier, WFSpec clierclne a repondre a deux objectifs ma- 
jeurs de I'etude de I'evolution de I'Univers qui sont la detection de galaxies primordiales et I'etude de 
I'assemblage de masse des galaxies (voir Annexe |A3) . ^interpretation de la fonction de merite differe 
selon le cas scientifique etudie. 



1.4.2.1 Detection de galaxies primordiales 



Ce type d'etude consiste a observer un champ dans une direction de I'espace donnee pendant une 
longue duree (pouvant aller jusqu'a plusieurs jours) de sorte que des sources faibles emergent du bruit. 
Lobtention d'un spectre pour chaque element de resolution spatiale permet d'ameliorer la detection des 
sources par leurs rales d'emission. En effet, si une source possede des rales d'emission, alors le flux 
est bien plus intense aux longueurs d'onde ou sont emises les raies qu'aux autres longueurs d'onde. Le 
rapport signal sur bruit est done meilleur a cette longueur d'onde puisque le signal est celui de la raie et le 
bruit (poissonnien) est la racine carree de I'ensemble du signal regu a cette longueur d'onde, soit le signal 
de la raie ainsi que le flux provenant du fond de ciel et le flux continu de la source. Lorsqu'on utilise une 
imagerie classique, le flux reste celui de la raie (si on suppose que le continu de la source est faible) alors 
que le bruit est la racine carree du flux detecte sur tout le spectre. Outre la detection, un des objectifs 
est de mesurer le decalage spectral spectroscopique des sources detectees en mesurant la position de 
plusieurs raies. 

Un ELT devrait permettre de detecter des galaxies dont la magnitude en bande AB est inferieure a 
28 avec un rapport signal sur bruit de cinq en 15 heures d'observation. A partir de I'extrapolation des 
observations actuelles ainsi qu'avec les simulations DM et SAM, la densite de galaxies devrait avoisiner 
les 100 galaxies par minute d'arc au carre pour des decalages spectraux variant de 6 a 15. La fonction de 
merite est tracee pour les trois concepts en fonction de la densite de galaxies sur la Figure [07 




Fig. 1.17: Facteur de merite dans le cadre de la detection de galaxies primordiales en fonction de la 
densite d'objets. La legende est indiquee sur la figure, cependant les courbes correspondant aux cas 
"mono-IFU" et "multi-IFU" sont confondues. Le facteur de merite est superieur pour le concept iBTF car le 
champ est plus grand et la couverture spectrale est moins importante. 
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Le concept le plus performant est IBTF car le champ de vue est plus grand puisqu'on n'observe pas 
la partie inexploitable du spectre. En revanche, les temps de pose necessaires sont tres longs car on doit 
balayer le spectre. Etant donne qu'il faudrait typiquement 15 heures par pose elementaire, cet instrument 
necessiterait 450 heures pour observer tout le spectre. Un tel temps de pose, meme s'il permet un champ 
tres grand, est assez redhibitoire puisqu'il sera impossible de faire un programme court montrant la fai- 
sabilite du projet. Puisque les sources ne sont pas connues a priori, le concept "multi-IFU" ne presente 
aucun avantage en terme de champ de vue compare au concept "mono-IFU" et leur fonction de merite 
est done identique. 



1 .4.2.2 Assemblage de masse dans les galaxies a travers les ages 

L'objectif est d'etudier en detail la physique de galaxies deja detectees et dont le decalage spectral 
spectroscopique est connu. L'etude du spectre (en particulier les rales d'emission) de ces galaxies pour 
chaque element de resolution spatiale, va ainsi permettre de cartographier leur taux de formation d'etoiles, 
leur metallicite mais aussi leur cinematique afin de contraindre les modeles d'evolution des galaxies. 

Un ELT devrait permettre de detecter des galaxies dont la magnitude en bande AB est inferieure 
a 25 avec un rapport signal su r bruit de cinq en huit heures d'observa t ion. A partir d'observations de 
galaxies a cassure de Lymarp] ( jsteidel et aL 2004 Lehnert et Bremer 2003 1, on s'attend, dans cette 



limite de magnitude, a pouvoir observer environ une dizaine de galaxies par minute d'arc au carre avec 
un decalage spectral compris entre 1 et 7, et ainsi observer plusieurs galaxies sur un seul champ. La 
fonction de merite est tracee pour les trois concepts en fonction de la densite de galaxies sur la Figure 



1 .18 (gauche). 



Contrairement au cas scientifique precedent, le concept "multi-IFU" presente un avantage en terme 
de champ de vue du fait que les sources sont connues a priori : les IFU vont pouvoir etre places n'importe 
ou dans le champ de 10' x 10' corrige par I'optique adaptative. Le concept "multi-IFU' est done largement 
superieur aux deux autres concepts du fait que le champ total est tres large. Le nombre d'IFU a ete 
determine pour etre adapte aux densites attendues. Notons quand meme que plus le decalage spectral 
est important, plus la densite d'objets devient faible. Cependant, des lors que la densite est superieure 
a 0.2 galaxies par minute d'arc au carre, le concept "multi-IFU" est extremement performant puisqu'il y a 
assez d'objets dans le champ corrige par I'optique adaptative pour utiliser tous les IFU. Des lors que tous 
les IFU sont utilises, le facteur de merite croit au meme rythme que pour le concept "mono-IFU". 

On observe tout de meme que le facteur de merite du concept IBTF croTt plus rapidement que pour 
les deux autres concepts. Pour des densites tres elevees, ce concept devient done plus interessant que 
le concept "multi-IFU" (FigureQTTS) droite). 



1 .4.2.3 Choix du concept de type multi-IFU : EAGLE 

La fonction de merite utilisee permet done de differencier les differents concepts. En particulier, on 
volt bien que le projet IBTF constituerait un bon compromis entre les deux thematiques. Cependant, du 
fait des temps de pose induits par le mode d'observation (balayage du spectre dans le temps) et du fait 



en anglais : Lyman break galaxies 
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Fig. 1.18: Facteur de merite dans le cadre de I'assemblage de masse des galaxies en fonction de la den- 
site d'objets. La legende est indiquee sur la figure. A gauche : Pour des densites inferieures a dix galaxies 
par minute d'arc au carre, le concept "multi-IFU" est largement superieur aux deux autres concepts. Le 
facteur de merite de concept croit tres vite tant qu'il y a moins d'objets dans le champ total corrige par 
I'optique adaptative que d'lUF Une fois que chaque IFU observe un objet, la fonction croTt comme s'il n'y 
avait pas d'IFU. Le facteur de merite du concept "mono-IFU" demarre a un puisqu'on va necessairement 
choisir un champ avec au minimum un objet. Celui de I'iBTF demarre plus bas car meme si on choisit 
le champ pour avoir un objet, il est necessaire de faire 30 expositions pour avoir le spectre complet. A 
droite : Des lors que la densite depasse 80 galaxies par minute d'arc au carre, le concept iBTF devient 
plus interessant que le concept "multi-IFU" 



du faible avancement technologique de ce projet, il n'est pas raisonnable d'envisager I'utilisation de ce 
concept pour une premiere generation d'instruments pour les ELT. 

Etant donnee I'equivalence en terme de fonction de merite des deux concepts "mono-IFU" et "multi- 
IFU" pour la detection de galaxies primordiales et vu I'avantage incomparable que represente la solution 
"multi-IFU" pour I'etude de I'assemblage de masse dans les galaxies a travers les ages vu la faible densite 
d'objets attendue, ce concept a ete retenu par le groupe de travail WFSpec, meme s'il represente une 
difficulte technologique plus importante que le concept "mono-IFU". Ce projet a ete baptise EAGLE (PI : 
J.-G. Cuby), acronyme de Elt Ao for GaLaxy Evolution. 

1.4.3 Quel avenir pour iBTF? 

Le concept IBTF est un concept innovant tant au point de vue technologique qu'au point de vue ob- 
servationnel. En effet, il permet de separer plusieurs composantes spectrales d'une image en une unique 
exposition. Le couplage avec un Fabry-Perot permet de doper la resolution spectrale. De plus, I'ordre zero 
contenant tous les domaines non extraits peut etre image. Ainsi, aucune lumiere n'est perdue et on peut 
faire de I'imagerie profonde simultanement a I'acquisition du spectre. II est dans ce cas interessant d'utili- 
ser un filtre suppresseur des rales d'emission du ciel nocturne (OH) afin de maximiser le rapport signal sur 
bruit dans I'ordre zero (continuum). Par ailleurs, ce concept peut etre ameliore en utilisant des filtres de 
Bragg accordables. Pour le projet WFSpec, la majorite des filtres de Bragg utilises extraient un domaine 
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spectral fixe. II est possible de faire varier la bande spectrale moyennant un encombrement plus important 
afin d'ajouter un systeme de controle. L'accordabilite des filtres de Bragg peut se faire en modifiant leur 
inclinaison. La difficulte principale vient du fait que pour etre capable de faire de I'imagerie avec les filtres 
de Bragg, il est necessaire d'en utiliser deux. Le premier selectionne la bande spectrale mais disperse la 
lumiere comme le ferait un reseau. Le second est utilise pour compenser cette dispersion. Laccordabilite 
necessite de controler rinclinaison des deux filtres simultanement et d'ajuster la position de I'image sur 
le detecteur. Une autre solution est d'utiliser les proprietes acousto-optiques de cristaux birefringents : en 
appliquant une onde ultra sonore au cristal birefringent (filtre de Bragg) et en faisant varier sa longueur 
d'onde, la birefringence du cristal va changer induisant une variation de la bande spectrale. 

Letude de la fonction de merite a montre que cet instrument est particulierement adapte pour des the- 
matiques ou la density d'objets est tres elev6e et pour des objets s'accommodant de temps d'exposition 
courts ou d'une basse resolution spectrale afin de reduire le nombre de pas de balayage. Letude de po- 
pulations stellaires resolues dans les galaxies proches semble done etre la thematique la plus appropriee 
pour rutilisation de ce nouveau concept. 
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Chapitre 2 



GHASP, echantillon cinematique de 203 
galaxies locales isolees 



Resume 

2.1 Le projet GHASP |39l 

2.2 Presentation des donnees scientifiques |44] 

2.3 Exploitation des donnees cinematiques 11091 



Ce chapitre presente le projet GHASP et ses objectifs. La production de masse des donnees cine- 
matiques pour I'ecliantillon GHASP est decrite dans deux publications. Les nouvelles methodes utilisees 
pour obtenir les cartes cinematiques et en extraire les parametres de projection cinematiques ainsi que 
les courbes de rotation y sont egalement detaillees, donnant lieu a une comparaison des parametres de 
projection cinematiques et morphologiques et a I'etude de la relation de Tully-Fisher Ces articles repre- 
sentent le coeur du travail effectue durant cette these. Enfin, une ebauche de I'analyse des proprietes 
cinematiques de cet echantillon local est presentee sous forme d'un article en preparation. 



2.1 Le projet GHASP 



2.1.1 Definition et objectifs de I'echantillon GHASP 



L'echantillon GHASP est compose de 203 galaxies spirales et irregulieres isolees, observees autour de 
la rale Ha avec rinstrumentation GHASP (partieQTSjJ entre 1998 et 2004 sur 14 periodes d'observation. 
C'est rechantillon contenant le plus grand nombre de galaxies observees avec les techniques de Fabry- 
Perot a ce jour. Les galaxies sont situees dans I'hemisphere Nord puisqu'elles ont ete observees depuis 
rObservatoire de Haute Provence dont la latitude est legerement inferieure a +44° (voir Figures [2?!] et 
22) . 
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6 (2000) 




Fig. 2.1: Distribution des galaxies GHASP sur la voCite celeste pour des ascensions droites comprises 
entre Oh et 12h. Les tallies physiques relatives des galaxies (et non les dimensions angulaires) sont 
respectees. La meme echelle est utilisee pour dimensionner les galaxies de la Figure|2]2} Le trait pointille 
correspond au plan galactique. On observe une repartition uniforme de galaxies GHASP, hormis dans le 
plan galactique. 



2.1 Le projet GHASP 
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Fig. 2.2: Distribution des galaxies GHASP sur la voCite celeste pour des ascensions droites comprises 
entre 12h et 24h. Les tallies physiques relatives des galaxies (et non les dimensions angulaires) sont 
respectees. La meme echelle est utilisee pour dimensionner les galaxies de la Figure |2?f] Le trait pointille 
correspond au plan galactique. On observe une repartition uniforme de galaxies GHASP, hormis dans le 
plan galactique. 



42 



Chap. 2: GHASP, echantillon cinematique de 203 galaxies locales isolees 



Les details concernant I'elaboration de rechantillon sont detailles dans la these d'Olivia Garrido ( |Gar- 



rido| |2003a) qui a effectue une grande partie des observations de ce programme. Les objectifs scienti- 



fiques qui ont abouti a la definition de cet echantillon sont multiples : 

• Calculer la relation de Tully-Fisher locale ; 

• Etudier la distribution de matiere de la composante lumineuse et du halo de matiere sombre, a 
travers la sequence de Hubble, pour des galaxies a faible et forte brillance de surface et pour un 
grand intervalle de magnitude. Cette etude se fait habituellement par I'ajustement de modeles de 
masse sur des courbes de rotation hybrides combinant les donnees optiques et radio parnes etliT 



|2004;,Spano et al.[|2008j . Une des ambitions de ce programme est de chercher la distribution de 
masse non plus sur une dimension spatiale (le rayon), mais sur les deux dimensions spatiales en 
utilisant les champs de vitesses 2D, de I'imagerie a bande large pour determiner le potentiel 2D des 
etoiles et des modeles d'evolution spectrophotometrique des etoiles afin de contraindre le rapport 
masse sur luminosite des galaxies ; 

• Comparer la cinematique dans des environnements varies (champ, paires, groupes compacts, ga- 
laxies d'amas) afin de dissocier revolution propre des galaxies dite seculaire de revolution due a 
une origine exterieure ( |Garrido et al.||2005| ) ; 

• Produire un echantillon de reference de galaxies locales afin de comparer leur cinematique avec la 
cinematique de galaxies a grand decalage spectral ( [Epinat et"arj|2007||Puech et al.[|2008 ). II est 
primordial de pouvoir dissocier les effets de resolution spatiale et spectrale des effets d'evolution 
des galaxies ; 

• Modeliser les effets de structures non-axisymetriques comme les bras spiraux, les barres, les dis- 
torsions ovales en utilisant des simulations numeriques A^-corps et hydrodynamiques, des etudes 
kinemetriques ( [Krajnovic et al.[|2006| et la methode Tremaine-Weinberg pour mesurer les motifs de 
Vitesse des barres, des spirales et des structures internes ( [Hernandez et al.|[2005D ; 

• Analyser la dispersion de vitesses du gaz ionise et chercher des liens avec la dispersion de vitesses 
des etoiles ; 

• Creer des courbes de rotation et des champs de vitesses types ( [Persic et Salucci[ |1991t [Persic 
lefan [19961 [Catinella et al.|[2006| ; 

• Comprendre les liens entre la cinematique (forme de la courbe de rotation, moment angulaire, ...) 
et les proprietes physiques des galaxies telles que le taux de formation stellaire en comparant, par 
exemple, a ce qui se passe pour des galaxies a fort taux de formation d'etoiles comme les galaxies 
bleues compactes. 

Certains de ces objectifs ont ete abordes pendant la these et sont exposes dans les sections [23] et 



3.4 Ces donnees servent de point de depart a I'elaboration d'une nouvelle base de donnees Fabry- 



Perot presentee en Annexe D.4 



2.1.2 Etude du gaz ionise a partir de la raie Ha 

La raie Ha est le nom que les astronomes utilisent pour faire reference a la raie d'emission produite 
par les atomes d'hydrogene neutre correspondant a la transition de Balmer a observable dans le rouge 
(656.3 nmQ Elle est generee par la desexcitation des electrons passant du niveau d'energie n = 3 au 
niveau n = 2. Pourtant, la raie Ha trace les regions contenant du gaz ionise. En effet, les regions de gaz 

^ Historiquement, la serie de Balmer a ete decouverte en premier car c'est la seule a emettre des photons dans le domaine 
visible. 
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ionise sont des zones de formation stellaire : le rayonnement ultra-violet d'energie superieure a 13.6 eY 
emis par les etoiles jeunes ionise le gaz d'hydrogene neutre a partir duquel elles ont ete formees. Dans 
ce milieu de gaz ionise (atomes d'hydrogene neutres, protons, electrons, photons ionisants) protons et 
electrons sont en recombinaison et ionisation permanentes. Lors de la recombinaison d'un electron avec 
un atome d'hydrogene, la probabilite qu'il utilise la transition de Balmer a pour revenir au repos est environ 
de 0.5, ce qui explique que le milieu de gaz ionise emette intensement dans le rale Ha. Ces regions de 
gaz ionise, egalement appelees regions Hi!, contiennent egalement des ions He+, 0+, 0++, N+, S+ et 
S++ qui possedent egalement des rales d'emission dans le domaine visible. Elles sont principalement 
situees dans les zones de surdensite de matiere que sont les bras spiraux. Cette surdensite compresse 
le gaz moleculaire provoquant son effondrement et la formation de proto-etoiles. Les etoiles excitatrices 
etant des etoiles de type OB dont la temperature effective est comprise entre 25000 et 50000 K, dont la 
masse est superieure a 10 Mq et dont la duree de vie est inferieure a 10 millions d'annees, les regions 
Hi! sont done de bons traceurs de la formation stellaire recente. Les regions Hi! observables ont une 
faible densite electronique (quelques electrons par cnr'), une masse pouvant atteindre 10^ M© pour une 
dimension de I'ordre de la centaine de parsecs et une temperature electronique de 10000 K. Au dela de la 
sphere Stromgren a I'interieur duquel tout le rayonnement ionisant est absorbe, le milieu n'est pas ionise 
puisque I'ensemble du rayonnement ionisant a ete absorbe en chemin. Ce milieu est done froid (~ 100 K), 
ce qui induit I'expansion de ces nebuleuses a une vitesse de I'ordre de la dizaine de km s^^ . 

II existe egalement dans les galaxies des regions de gaz diffus ionise. Ce gaz diffus a ete mis en 



evidence des 1971 (Monnet 1971 1 dans les regions inter-bras de nombreuses galaxies Sc. II se presente 



sous forme de filaments, boucles ou coquilles, notamment au sein du halo et est probablement ionise 
par les etoiles du disque. Lemission de ce milieu represente entre 25 et 50% de remission Ha totale 
dFerguson et al.||1996} . 

Outre I'information stellaire que les rales d'emission apportent, I'observation de ces rales est parti- 
culierement adaptee a I'etude de la cinematique des galaxies car elles permettent d'obtenir un rapport 
signal sur bruit bien plus eleve que I'observation de rales d'absorption. Le moment d'ordre de la rale 
nous donne acces au flux, ce qui est une information quant au taux de formation stellaire et les moments 
d'ordres superieurs sont utilises pour les etudes cinematiques. Lanalyse des moments de rales est de- 
taillee en Annexe [C.I. 1[ La rale Ha, qui a une intensite elevee par rapport aux autres rales d'emission 



du domaine visible, est d'autant plus adaptee aux etudes cinematiques puisqu'une mesure precise des 
moments de rales necessite un rapport signal sur bruit qui augmente avec I'ordre du moment. Toutefois, 
par rapport aux rales d'absorption stellaires, les rales d'emission presentent I'inconvenient de tracer prin- 
cipalement la cinematique du gaz, done des structures telles que les spirales, dont les mouvements ne 
sont pas purement circulaires. 

Pendant longtemps, les observations cinematiques ont ete realisees avec des spectrographes a fente 
placee le long du grand axe determine par la morphologie afin d'etudier la rale Ha. La plupart des etudes 
sur la forme des courbes de rotation ont ainsi utilise de tres grands echantillons observes a partir de spec- 
troscopie a fente ( jMathewson et al.|[l992| ; [Persic et al.|pr996| ; |Catinella et al.[|2006[ . Cependant, depuis 
une vingtaine d'annees, les observations spectroscopiques a champ integral se multiplient : les tech- 
niques de Fabry-Perot permettent d'observer tout le disque optique et les IFU permettent d'observer soit 
les regions internes de galaxies proches (e.g. [Falc6n-Barroso et al.[[2006) , soit les galaxies distante (e.g. 
Flores et al] [2006} [Genzel et"arj [2006} [Law et al.] [2007) . Lutilisation d'observations spectroscopiques 
a champ integral permet de sender les mouvements non circulaires dans les galaxies et egalement de 
determiner des courbes de rotation moins biaisees par la presence de structures telles que des bras 
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spiraux ou des barres. Elle permet egalement d'etudier la cinematique independamment de I'etude mor- 
pliologique. Des cartes cinematiques sont egalement deduites des observations de la rale HI realisees 
avec des radiotelescopes a synthese d'ouverture. L'avantage des techniques radio est que le gaz neutre 
peut etre detecte sur des echelles superieures a plusieurs diametres optiques. La resolution spatiale de 
ces instruments depend de la longueur des lignes de base / separant les diverses antennes {X/l est la 
resolution angulaire qui peut etre atteinte), de la direction de ces lignes de base et de la latitude de la 
source. La meilleure resolution pourrait ainsi etre atteinte sur Terre en plagant deux antennes ou plus en 
des lieux diametralement opposes de la planete pour avoir les lignes de base les plus longues possibles. 
Pour des raisons de flux et done de duree d'exposition, la resolution spatiale typique en radio est inferieure 
d'un facteur 10 a celle que le domaine optique atteint usuellement, ce qui fait que les donnees optiques, 
en particulier la rale Ha, sont bien mieux adaptees a I'etude de la courbe de rotation dans les regions 
internes. Cela est important notamment pour contraindre la forme des halos de matiere sombre. 



2.2 Presentation des donnees scientifiques 

Les donnees Fabry-Perot necessitent une reduction adaptee. Un des premiers logiciels developpes 
pour reduire les donnees Fabry-Perot est le logiciel CIGALE developpe par Jacques Boulesteix au debut 
des annees 1980 sur des machines utilisant le systeme d'exploitation VMS pour reduire les donnees de 
instrument CIGALE alors installe au CFHT. Par la suite, Jacques Boulesteix developpa ADHOC en 1993 
puis I'adapta pour Windows (ADHOCw) en 1999. Ce logiciel tres eprouve et tres didactique beneficie de 
tres bons outils de visualisation et de manipulation des donnees, ainsi que de programmes connexes ex- 
tremement utiles lors des observations. Parallelement, un autre outil de reduction a ete developpe sous 
UNIX en langage C a partir de 1988, puis C++ a partir de 2000 par Etienne Le Coarer pour le depouille- 
ment des donnees CIGALE observees avec le telescope de 36 cm de la Silla (ESQ) correspondant au 
sondage du plan Galactique et aux nuages de Magellan ( |Le Coarer et al.[[T992| . Ce programme dispose 
d'outils specifiques pour la visualisation et la decomposition des profils. II cherche a minimiser I'occu- 
pation de I'espace disque par les produits de reduction en utilisant un algorithme de compression et en 
n'enregistrant que le produit final. 

Af in de pouvoir etudier I'echantillon complet de fagon homogene, de nouvelles procedures de reduction 
et d'analyse des donnees ont ete developpees ( [Daigle et am2006[ ) sous IDL. Ces nouvelles procedures 



tendent a etre le plus automatise possible afin de rendre les resultats independants de la personne qui 
analyse les donnees. J'ai participe activement au developpement de certaines routines de ce logiciel de 
reduction. Lutilisation de I'environnement IDL a ete motive par le fait (i) qu'il fonctionne quel que soit 
le systeme d'exploitation utilise, (ii) qu'lDL possede un environnement de base tres riche ainsi que de 
librairies astronomiques tres utiles et (ill) que ce logiciel peut se prefer a modification ou a des ajouts car 
le code est disponible librement. 



2.2.1 Des donnees d 'observation aux cartes cinematiques 

La reduction des donnees a pour objectif de creer un cube de donnees calibre a partir des interfero- 
grammes d'observation et d'en extraire les cartes cinematiques. Le manuel d'utilisation du programme de 
reduction presentant les etapes de reduction ainsi que toutes les options de reduction est disponible en 
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Annexe [B} Ce manuel d'utilisation a initialement ete ecrit par Olivier Daigle en frangais. Je I'ai traduit en 
anglais et mis a jour avec les modifications que j'ai apportees au programme. Les etapes de reduction 
appliquees pour reduire I'echantillon GHASP et leurs options sont les suivantes : 

• Integration des donnees en corrigeant la derive de suivi du telescope lorsque le champ contient suf- 
fisamment d'etoiles. Cette derive atteint jusqu'a 8 pixels dans certains cas. Les poses elementaires 
ayant un flux incompatible avec le flux median sont supprimees ou remplacees par les poses des 
cycles d'observation adjacents de maniere automatique. 

• Creation d'un cube calibre en longueur d'onde. 

• Soustraction des rales d'emission du ciel nocturne en utilisant un ajustement polynomial d'ordre 2. 
Dans les quelques cas ou la galaxie est trop grande, un spectre median a ete soustrait. Ces rales 
sont majoritairement produites par les radicaux OH presents dans les couches atmospheriques 
d'une dizaine de kilometres d'epaisseur situees a une altitude d'environ 100 km ( |Rousselot et al.| 
2000[ . Ces radicaux sont crees par la reaction entre I'hydrogene et I'ozone {H + 0^ ^ OH + O2). 



Le probleme principal de ces rales est leur forte et rapide variation spatiale et spectrale. 

• Eventuelle suppression des reflexions parasites. 

• Eventuelle addition d'observations multiples d'un meme objet en utilisant I'astrometrie. 

• Lissage spectral de Manning. 

• Lissage spatial adaptatif (inspire de |Cappellari et CopTiit|2003) avec un rapport signal sur bruit defini 
comme etant la racine carree du flux. Lobjectif est d'atteindre un rapport signal sur bruit de 7. 

• Calcul de I'astrometrie. 

• Correction de I'incertitude sur I'intervalle spectral libre. 

• Creation des cartes et filtrage. 

Un cube de donnees possede deux dimensions spatiales et une dimension spectrale. Ainsi, un spectre 
est mesure pour chaque element de resolution spatiale (pixel). Pour chaque pixel, on va utiliser le spectre 
pour mesurer le flux emis par la rale, sa position en longueur d'onde et sa largeur, et ainsi obtenir des 
cartes pour chacune de ces grandeurs. La methode utilisee sur I'echantillon GHASP pour extraire ces 
grandeurs est la methode des moments : le flux est I'ordre du spectre, la position est I'ordre 1 et la 
dispersion est I'ordre 2 (voir rAnnexe|C]T|pour les details). On deduit la vitesse et la dispersion de vitesses 
a partir des mesures en longueur d'onde grace a I'effet Doppler-Fizeau. LAnnexe [Q2] detaille le calcul 
utilise pour determiner la vitesse et la dispersion de vitesses dans le cadre relativiste de I'effet Doppler- 
Fizeau. La technique de lissage adaptatif est utilisee pour avoir un rapport signal sur bruit correct meme 
dans les regions ou le flux est faible, en particulier pour le gaz diffus ionise qui n'est pas aise a detecter. 
II s'agit d'une accretion de pixels : tant que le rapport signal sur bruit recherche dans le spectre n'est 
pas atteint, les pixels sont accretes. Ainsi, le spectre des regions de faible flux n'est pas correle avec les 
regions a fort flux. 



2.2.2 Analyse des cartes de vitesses 

Lanalyse dont il est question ici consiste a extraire les parametres cinematiques deduits des champs 
de vitesses et leurs erreurs associees. Ces parametres sont les parametres de projection de la galaxie 
(inclinaison, angle de position du grand axe, vitesse globale de la galaxies dite vitesse systemique) ainsi 
que la courbe de rotation de la galaxie. Le cceur des methodes utilisees est decrit dans les articles, je me 
contente done ici de mentionner les grandes lignes. 
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Un modele de disque fin avec une courbe de rotation parametrique tiree de |Kravtsov et al.| ([T998) est 
ajuste aux donnees par une metfiode des moindres carres afin de determiner ses parametres. Lalgoritfime 
utilise est I'algoritlime de Levenberg-IVIarquardt ( Vetterling et al.[[T989j ), qui permet d'effectuer I'ajustement 
de modeles non lineaires aux donnees. La librairie IDL de Markwardt IVIPFIT a ete utilisee. Get algoritfime 
utilise les derivees partielles par rapport aux variables pour converger vers une vallee de moindres carres. 
Des cas d'ecole de champs de vitesses obtenus avec quatre formes de courbes de rotation sont presentes 



dans la Figure 6 (Figure 3.9 dans la table des figures) de I'article presente dans la partie 3.4 



Gette methode a ete developpee pour deux raisons. Jusqu'a present, deux methodes etaient cou- 
ramment utilisees. La premiere est une determination manuelle des parametres afin de symetriser au 
mieux la courbe de rotation. Un premier inconvenient de cette methode est que la determination des 
parametres est dependante de I'utilisateur, mais le principal probleme est que les erreurs ne peuvent 
pas vraiment etre mesurees. Une solution serait la determination des parametres independamment par 
plusieurs utilisateurs, ce qui, en pratique, demande beaucoup de temps et de ressources humaines. La 
seconde methode, utilisee par le logiciel GIPSY, est une methode dite de "tilted ring model". La galaxie 
est decoupee en anneaux. Pour chaque anneau, un jeu de parametres est alors ajuste par une methode 
de moindres carres, avec une erreur statistique pour chaque parametre et pour chaque couronne. Gette 
methode est particulierement adaptee aux donnees possedant beaucoup de points afin d'avoir une statis- 
tique suffisante pour chaque anneau, ce qui est le cas des donnees HI pour lesquelles un gauchissement 
des disques est potentiellement observable. De tels gauchissements sont bien plus rares dans le disque 
optique et done en Ha. La decomposition en anneaux engendre done une difficulte quant a une definition 
unique des parametres de projection pour chaque galaxie. II etait done necessaire de faire I'ajustement 
d'un modele possedant une seule inclinaison, un seul grand axe, une seule vitesse systemique et un seul 
et unique centre pour chaque galaxie. Par ailleurs, une determination robuste et realiste des erreurs a ete 
mise au point en utilisant la carte des residus du modele. Ges methodes sont decrites en detail dans les 
articles qui suivent. 

Grace a ces nouvelles methodes, j'ai pu reduire et analyser I'ensemble de I'echantillon. Deux a rticles 
acceptes dans une revue a comite de lectur^ont resulte de ces travaux |Epinat etliL 2008b|a . Ges 
articles presentent les cartes deduites de la reduction des donnees ainsi que la comparaison des pa- 
rametres de projection deduits de la cinematique et de la morphologie. Une relation de Tully-Fisher est 
egalement derivee a partir de I'echantillon GHASP et des commentaires galaxie par galaxie sont presen- 
tes. lis exposent la description de la cinematique deduite de nos donnees et la mettent principalement en 
regard avec les etudes cinematiques de la litterature. 



2.2.3 Article I : GHASP : an Ha kinematic survey of spiral and irregular galaxies 
- VI. New Ha data cubes for 108 galaxies 

Get article presente les donnees correspondant aux sept dernieres periodes d'observation du pro- 
gramme GHASP. La methode d'ajustement des modeles y est presentee et chacune des galaxies a ete 
commentee individuellement. Les cartes ainsi que les courbes de rotation sont respectivement presentees 



en Annexe[DyT|et[D!2]de la these afin de regrouper I'integralite des images des deux articles. 

Nous presentons les observations Fabry-Perot pour un nouvel ensemble de 108 galaxies dans le 
cadre du programme GHASP. Ge releve est compose de cubes de donnees pour 203 galaxies spirales et 
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irregulieres autour de la raie Ha afin d'en etudier la cinematique et couvre un grand intervalle de types 
morphologiques et de magnitudes. Les nouvelles donnees presentees dans cet article completent le re- 
leve. L'echantillon GHASP est desormais le plus grand echantillon de donnees Fabry-Perot jamais publie. 
Lanalyse de l'echantillon complet sera presente dans de prochains articles. En utilisant les techniques de 
lissage adaptatif basees sur un maillage de VoronoT, nous avons cree des cubes de donnees Ha a partir 
desquels les cartes de flux Ha, les champs de vitesses ainsi que les champs de vitesses residuels, les 
diagrammes position-vitesse, les courbes de rotation et les parametres cinematiques ont ete extraits pour 
presque toutes les galaxies. La determination des parametres cinematiques, des courbes de rotation et 
des incertitudes associees resulte de nouvelles methodes implementees dans la procedure de traitement 
des donnees. Cette nouvelle determination repose sur rutilisation de la totalite du champ de vitesses 2D et 
du spectre de puissance du champ de vitesses residuel alors que les techniques classiques utilisent une 
decomposition du champ de vitesses en anneaux. Parmi les resultats presentes, nous montrons que les 
angles de position du grand axe morphologique ont des barres d'erreurs systematiquement plus impor- 
tantes que pour les determinations cinematiques, en particulier pour les systemes faiblement inclines. Les 
inclinaisons morphologiques des galaxies pour lesquelles la determination de Tangle de position morpho- 
logique est tres incertaine ne sont pas tres fiables. Les galaxies qui ont une forte inclinaison presentent un 
meilleur accord entre I'lnclinaison cinematique et I'inclinaison morphologique calculee en supposant un 
disque fin. Nous avons utilise la relation de Tully-Fisher pour verifier la consistance de nos mesures de vi- 
tesses maximales a partir de nos courbes de rotation. Nos donnees sont en accord avec les precedentes 
determinations de la relation de Tully-Fisher provenant de la litterature. Neanmoins, les galaxies de faible 
inclinaison presentent statistiquement des vitesses superieures a ce qui est attendu et les galaxies en 
rotation rapide sont moins lumineuses qu'attendu. 
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ABSTRACT 

We present the Fabry-Perot observations obtained for a new set of 108 galaxies in the frame 
of the Gassendi Ha survey of SPirals (GHASP). The GHASP survey consists of 3D Hor 
data cubes for 203 spiral and irregular galaxies, covering a large range in morphological 
types and absolute magnitudes, for kinematics analysis. The new set of data presented here 
completes the survey. The GHASP sample is by now the largest sample of Fabry-Perot 
data ever published. The analysis of the whole GHASP sample will be done in forthcoming 
papers. Using adaptive binning techniques based on Voronoi tessellations, we have derived 
Ha data cubes from which are computed Ha maps, radial velocity fields as well as residual 
velocity fields, position-velocity diagrams, rotation curves and the kinematical parameters for 
almost all galaxies. Original improvements in the determination of the kinematical parameters, 
rotation curves and their uncertainties have been implemented in the reduction procedure. 
This new method is based on the whole 2D velocity field and on the power spectrum of the 
residual velocity field rather than the classical method using successive crowns in the velocity 
field. Among the results, we point out that morphological position angles have systematically 
higher uncertainties than kinematical ones, especially for galaxies with low inclination. The 
morphological inclination of galaxies having no robust determination of their morphological 
position angle cannot be constrained correctly. Galaxies with high inclination show a better 
agreement between their kinematical inclination and their morphological inclination computed 
assuming a thin disc. The consistency of the velocity amplitude of our rotation curves has 
been checked using the TuUy-Fisher relationship. Our data are in good agreement with 
previous determinations foimd in the literature. Nevertheless, galaxies with low inclination 
have statistically higher velocities than expected and fast rotators are less luminous than 
expected. 

Key words: galaxies: dwarf - galaxies: irregular - galaxies: kinematics and dynamics - 
galaxies: spiral. 



1 INTRODUCTION 

As it is nowadays largely admitted, 2D velocity fields allow the 
computation of ID rotation curves in a more robust way than long- 
slit spectrography. Indeed, first of all, the spatial coverage is larger 
and moreover, the kinematical parameters are determined a posteri- 
ori instead of a priori in long-slit spectrography. In that context, we 
have undertaken the kinematical 3D Gassendi Ha survey of SPirals 
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(GHASP). The GHASP survey consists of a sample of 203 spiral 
and irregular galaxies, mostly located in nearby low density envi- 
ronments, observed with a scaiming Fabry-Perot for studying their 
kinematical and dynamical properties through the ionized hydrogen 
component. 

Studying the links between parameters reflecting the dynamical 
state of a galaxy will help us to have a better understanding of the 
evolution of galaxies. This sample has been constituted in order: 

(i) to compute the local TuUy-Fisher relation; 

(ii) to compare the kinematics of galaxies in different envi- 
ronments (field, pairs, compact groups, galaxies in cluster) for 
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2.2.4 Article II : GHASP : An Ha kinematic survey of 203 spiral and irregular ga- 
laxies - VII. Revisiting the analysis of Ha data cubes for 97 galaxies. 

De meme que pour I'article precedent, les cartes ainsi que les courbes de rotation sont respectivement 
presentees en Annexe [D?r| et |D.2| de la tfiese. 



Afin de disposer d'un eclnantillon Inomogene, reduit et analyse en utilisant les memes procedures, 
nous presentons dans cet article une nouvelle reduction et une nouvelle analyse pour un ensemble de 
97 galaxies deja publiees dans des articles anterieurs ( [Garrido et al.[ |2002[ |2003b[ |2004[ |2005} , mais 



en utilisant desormais les nouvelles procedures adoptees pour I'ensemble de I'echantillon (voir partie 
2.2.3} . Le programme d'observations GHASP est a present termine. Cet article presente les parametres 



cinematiques pour I'ensemble de I'echantillon. Pour la premiere fois, les profils integres de la rale Ha ont 
ete calcules et sont presentes pour tout I'echantillon. Le flux Ha total deduit de ces profils a ete utilise afin 
de determiner une calibration en flux pour les 203 galaxies de GHASP. Cet article confirme les conclusions 
deja suggerees par I'etude de la moitie de I'echantillon concernant (i) la precision de mesure des angles de 
position du grand axe qui est accrue en utilisant des donnees cinematiques, (ii) la difficulte d'obtenir des 
estimations robustes des inclinaisons morphologiques et cinematiques, en particulier pour les galaxies 
de faible inclinaison et (ill) I'accord excellent entre la relation de Tully-Fisher determinee a partir de notre 
echantillon et ces precedentes determinations provenant de la litterature. 
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ABSTRACT 

The Gassendi HAlpha survey of SPirals survey (GHASP) consists of 3D Ha data cubes for 
203 spiral and irregular galaxies, covering a large range in morphological types and absolute 
magnitudes, for kinematics analysis. It is the largest sample of Fabry-Perot data published 
up to now. In order to provide an homogenous sample, reduced and analysed using the same 
procedure, we present in this paper the new reduction and analysis for a set of 97 galaxies 
already published in previous papers but now using the new data reduction procedure adopted 
for the whole sample. The GHASP survey is now achieved and the whole sample is reduced 
using the adaptive binning techniques based on Voronoi tessellations. We have derived Ha 
data cubes from which are computed Ha maps, radial velocity fields as well as residual 
velocity fields, position-velocity diagrams, rotation curves and kinematical parameters for 
almost all galaxies. The rotation curves, the kinematical parameters and their uncertainties 
are computed homogeneously using the new method based on the power spectrum of the 
residual velocity field. This paper provides the kinematical parameters for the whole sample. 
For the first time, the integrated Ha profiles have been computed and are presented for the 
whole sample. The total Ha fluxes deduced from these profiles have been used in order to 
provide a flux calibration for the 203 GHASP galaxies. This paper confirms the conclusions 
already drawn from half the sample concerning (i) the increased accuracy of position angles 
measurements using kinematical data, (ii) the difficulty to have robust determinations of both 
morphological and kinematical inclinations in particular for low-inclination galaxies and (iii) 
the very good agreement between the Tully-Fisher relationship derived from our data and 
previous determinations found in the literature. 

Key words: galaxies: dwarf - galaxies: irregular - galaxies: kinematics and dynamics - 
galaxies: spiral. 



1 INTRODUCTION 

The Gassendi HAlpha survey of SPirals (GHASP) survey consists 
of a large sample of spiral and irregular galaxies observed with a 
scanning Fabry-Perot for studying their kinematical and dynamical 
properties through the ioiuzed hydrogen component. The goals of 
this study have been described in Epinat et al. (2008). The GHASP 
sample is by now the largest homogenous sample of Fabry-Perot 
data ever published, comprising 3D data for 203 galaxies. This paper 
is the seventh of a series called hereafter Paper I to VI (Garrido et al. 
2002, 2003; Garrido, Marcelin & Amram 2004; Garrido et al. 2005; 
Spano et al. 2007; Epinat et al. 2008) presenting the data obtained 
in the frame of the GHASP survey. The observations were lead 
dtiring 14 observing runs at the 'Observatoire de Haute Provence 
(OHP)', France, from 1998 to 2004. The survey is now achieved. 

*E-mail: benoit.epinat@oamp.fr 



The observing runs number 8 to 14 have been presented in Paper VI, 
which relies on a set of 108 galaxies, providing 106 velocity fields 
and 93 rotation curves. Those data have been reduced with the new 
data reduction procedure (see Paper VI, and references therein). The 
data presented in this paper are those of the seven first observing 
nms (already presented in Papers I to IV) that have been re-reduced 
using the same method as in Paper VI. It also contains data for 
UGC 3382 and UGC 11300 that have been improved by adding 
new data (runs 3, 5 and 6) to the ones already published in 
Paper VI (runs 10 and 13). Thus, the data presented here consist 
of a set of 97 galaxies, providing 96 velocity fields and 82 rotation 
curves. 

To be clear on the goals and limits of this work, we summarize 
hereafter what we present and what we do not in this paper. We 
present 

(i) the new individual maps and position-velocity diagrams in 
Appendix D (on line data only); 
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2.3 Exploitation des donnees cinematiques 



Les donnees de I'ecliantillon GHASP sont desormais reduites de maniere Inomogene et les para- 
metres de projection cinematiques sont determines pour I'ensemble de I'eclnantillon. Letude cinematique 
et dynamique de I'eclnantillon complet peut desormais etre effectuee. Des etudes ont deja ete realisees 
par |Garrido et al.| ( |2005) ; |Spano et al.| ( |2008 | sur des parties de I'ecliantillon. Des etudes similaires en 
cours sur I'ensemble de Techantillon sont presentees dans cette partie. 



2.3.1 Etude de la forme des halos de matiere sombre 

J'ai participe a une etude presentee dans I'Annexe [E] sur les modeles de masse de 36 galaxies de 
I'echantillon ( |Spano et arj|2008| ). Les courbes de rotation des galaxies GHASP sont combinees a des don- 



nees radio lorsque celles-ci existent dans la litterature. Cela permet d'accroTtre I'extension des courbes 
afin de mieux contraindre les modeles. Ces modeles decomposent les courbes de rotation en une com- 
posante lumineuse deduite d'observations photometriques, une composante gazeuse deduite des obser- 
vation du gaz HI et d'un halo de matiere sombre. Les donnees photometriques sont elles-memes decom- 
posees en un disque confine dans un plan et en un bulbe spherique. Deux types de halos de matiere 
sombre ont ete utilises : un modele de sphere isotherme et un modele de Navarro-Frenk-White suggere 
par les simulations cosmologiques. Les observations photometriques des galaxies GHASP auxquelles j'ai 
participe sont actuellement en cours a I'Observatoire de Haute Provence. Les donnees photometriques ne 
sont done pas disponibles pour tout I'echantillon GHASP. C'est pourquoi cette etude a ete restreinte a 36 
galaxies. Les principaux resultats sur ce sous-echantillon sont (i) que le modele isotherme ajuste mieux 
les donnees que le modele Navaro-Frenk-White et (ii) que quel que soit le modele, le rayon de cceur des 
halos est correle a leur densite centrale : les galaxies de faible luminosite ont un petit rayon de cceur et 
une grande densite centrale alors que les halos de galaxies plus lumineuses ont un rayon de cceur plus 
grand et une densite centrale plus faible. II en resulte que la densite de surface des halos est a peu pres 
constante quel que soit le modele et quelle que soit la magnitude absolue, et done le type de la galaxie. 

Suite a cette etude, j'ai travaille sur de nouveaux programmes permettant d'ajuster d'autres types de 
halos de matiere sombre. En particulier, j'ai co-encadre deux stages de Master premiere annee (Elodie 
Giovannoli, LoTc Guennou) afin de tester respectivement un modele de type Einasto (M erritt et al.||2006} 



et un modele avec un potentiel de Yukawa ( [Piazza et Marinoni[|2003| ). Ces deux modeles possedent des 



parametres libres additionnels par rapport aux modeles utilises par |Spano et al.| ( |2008| et sont done moins 



contraints. Une investigation plus poussee de ces modeles est encore necessaire. 

Des routines permettant I'ajustement d'un modele de disque exponentiel afin de palier au manque de 
donnees photometriques ont ete ecrites dans le but de realiser une etude preliminaire des modeles de 
masse de I'ensemble de I'echantillon GHASP. 



2.3.2 Article III : En preparation - GHASP IX : KInematlcal analysis of the whole 
sample 



J'ai initie des etudes cinematiques a partir de I'echantillon GHASP complet durant ma these. Je pre- 
sente ces etudes sous forme d'article en preparation ppinat et al.[ [2009bj dont la forme finale sera 
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probablement tres differente de la forme actuelle puisque chaque domaine d'investigation sera developpe 
pour donner eventuellement lieu, au final, a plusieurs articles disjoints. 

Ce travail est en cours. L'echantillon GHASP complet compte 203 galaxies spirales et irregulieres 
principalement dans des environnements peu denses et est desormais reduit de maniere homogene. 
Lanalyse cinematique de I'ensemble de l'echantillon GHASP est presentee. Nous confirmons les resul- 
tats obtenus par |Garrido et al.|p005| ) a partir de la moitie de l'echantillon : (i) le gaz ionise est present 
sur I'ensemble du disque optique ; (ii) I'asymetrie cinematique croTt pour les galaxies plus bleues, plus 
faiblement lumineuses et de type plus tardif ce qui met en evidence que les galaxies en rotation lente 
ne sont pas capable d'homogeneiser leur distribution de masses ; (ill) en moyenne, la pente interne des 
courbes de rotation decroit lorsque la luminosite diminue, lorsque le type morphologique devient tardif ou 
lorsque I'asymetrie cinematique croit ; (iv) la pente externe des courbes de rotation tend a croTtre lorsque 
Ton considere des galaxies plus faiblement lumineuses, de type plus tardif ou presentant une plus forte 
asymetrie cinematique. Ces resultats sont preliminaires en vue d'etudier la possibilite d'ajuster un Courbe 
de Rotation Universelle dPersic et aLj [19961 |Catinella et~an [2006| [Noorderme er et aH [2007) . En plus 
de ces analyses deja ebauchees par le passe, une comparaison des profiles Ha et HI integres est me- 
nee : I'accord est correct pour plus de 75% de l'echantillon. Par ailleurs, les signatures de barres sur 
les champs de vitesses sont etudiees a partir de simulations numeriques ( |Hernande"zl [2005a) en vue de 
futures etudes sur les echantillons GHASP et BHaBar (echantillon de galaxies barrees). Nous montrons 
que la presence d'une barre devrait etre detectable a partir du champ de vitesses Ha. Les cartes de 
dispersion de vitesses sont egale ment presentees ainsi que les profils de dispersion de vitesses qui en 
ont ete deduits (voir I'Annexe de la these). A partir de ces donnees, nous montrons que la dispersion 
de vitesses du gaz est assez homogene pour l'echantillon local GHASP et qu'elle est plus faible que la 
dispersion de vitesses stellaire. Seule une minorite des galaxies presente un pic de dispersion central 
ou bien d'autres caracteristique marquees. Leffet du seeing ("beam smearing effect") sur les cartes de 
dispersion de vitesses est egalement presente. 
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ABSTRACT 

This is an ongoing work. The whole GHASP sample contains 203 spiral and irregular 
galaxies in low density environments and is now reduced using the same methods. 
The kinematical analysis of the whole GHASP sample is presented. We confirm the 
results obtained from half the sample (Garrido et al. 2005): (i) the ionized gas is 
present all over the optical disks; (ii) the kinematical asymmetry increases for bluer, 
fainter, later-type galaxies showing that slow rotators are not able to homogenize the 
distribution of mass; (iii) the inner slope of the rotation curves decreases, in average, 
with decreasing brightness, increasing morphological type or increasing asymmetry 
and (iv) the outer slope of the rotation curves tends to increase when considering 
fainter, later-type or asymmetric galaxies. These results are preliminary for studying 
the possibility to fit an Universal Rotation Curve. Additionally to this previous anal- 
ysis, we make a comparison of Ha and HI integrated profiles: the agreement is rather 
good for more than 75% of the sample. Moreover, we study bar signatures on Ha ve- 
locity fields from numerical simulations for further investigations on both GHASP and 
BHaBar (barred galaxies sample) samples. We show that the presence of a bar should 
be detected in Hq velocity fields. GHASP velocity dispersion maps are also presented 
and velocity dispersion profiles have been derived. We show from these data that the 
gaseous velocity dispersion is homogeneous for the local GHASP sample and lower 
than stellar velocity dispersion. We show that very few galaxies present a central peak 
in their velocity dispersion maps or other strong features. The efTect of the seeing 
(beam smearing effect) on the velocity dispersion is also presented. 



1 INTRODUCTION 

This paper is the ninth of a series presenting and analyzing 
the observational data obtained in the frame of tlie GHASP 
survey (acronym for Gassendi Ha survey of SPirals). Tiiis 
survey consists in mapping the distribution of the ionized 
hydrogen of field galaxies using a scanning Fabry-Perot in- 
terferometer at the 1.93 m telescope of the Observatoire de 
Haute-Provence. High resolution 2D velocity fields (with a 
sampling about 5 km in velocity and 3" in spatial reso- 
lution) in the Hof line of hydrogen are derived. The GHASP 
survey is now achieved and consists of 3D Ha data cubes for 
203 spiral and irregular galaxies, covering a large range in 
morphological types and absolute magnitudes, for kinemat- 
ics analysis. The GHASP sample is by now the largest sam- 
ple of Fabry-Perot data ever published. In order to provide 
homogenous data reduction procedure on the whole sample, 
we have reanalyzed the data using adaptive binning tech- 
niques based on Voronoi tessellations (Epinat et al. 2008a, 
paper VH of the GHASP series). We have derived Ha data 
cubes from which axe computed Ha maps, radial velocity 



fields as well as residual velocity fields, position-velocity di- 
agrams, rotation curves and the kinematical parameters for 
almost all of the observed galaxies. 

Velocity fields enable to deduce rotation curves in a 
more robust way than slit spectra (which most often assume 
that both kinematical and photometric axis are confused). 
GHASP galaxies were first chosen to cover the plane "galaxy 
mass - galaxy morphological type" for a large range of lumi- 
nosity (—15 < Mb < —22) and morphological types (from Sa 
to irregular). Furthermore, they were chosen in low-density 
environment, excluding cluster, group or pair galaxies. 

The search for links between the shape of rotation 
curves (RCs after) and physical properties of galaxies has 
been the subject of many studies: TuUy & Fisher (1977) have 
shown that both luminosity and maximal velocity are tightly 
linked. Rubin et al. (1985) then showed that in fact the max- 
imal rotational velocity is linked both with the luminosity 
and the morphological type. Persic & Salucci (1991) noted 
that both the shape of the RCs and luminosity are linked 
and derived an universal rotation curve (1996) which mainly 
depends on the luminosity. However, Verheijen (1997) and 
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Chapitre 3 

Cinematique des galaxies a grand decalage 
spectral 

Resume 

3.1 Problematique des galaxies a grand decalage spectral 11211 

3.2 Nouvelles observations de galaxies a decalage spectral superieur a un avec SINFONI IT241 

3.3 Observations cinematiques de galaxies a un decalage spectral voisin de 0.6 avec 
FLAMES/GIRAFFE [1311 

3.4 Article IV : Evidence for strong dynamical evolution in disk galaxies through the last 
1 1 Gyr. GHASP VIII : A local reference sample of rotating disk galaxies for high 
redshlft studies 



Ce chapitre expose les objectifs de I'etucle de la cinematique resolue des galaxies a grand decalage 
spectral. De nouvelles donnees cinematiques obtenues par SINFONI sur le VLT sont presentees et inter- 
pretees. Enfin, un article presente rutilisation de I'echantillon cinematique de galaxies proches GHASP 
afin de simuler des galaxies observees a grand decalage spectral. Les biais d'observations sont ainsi mis 
en evidence et la comparaison des proprietes dynamiques des galaxies locales et des galaxies a grand 
decalage spectral est faite en s'appuyant sur les observations de galaxies a grand decalage spectral de 
la litterature. Cet article est un des points cles de cette tliese. 



3.1 Problematique des galaxies a grand decalage spectral 

3.1.1 Cosmologie moderne 

Le developpement de la cosmologie moderne a ete rendu possible grace a des avancees theoriques, 
avec le developpement de la theorie de la relativite generale par Einstein en 1915, et observationnelles, 
lorsque Edwin Hubble mit fin en 1924 au debat quant a la nature extragalactique des nebuleuses spirales 
grace a ['observation d'etoiles variables dans la galaxie NGC 6822. 
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A partir des equations de la relativite generale, le cadre theorique prend forme. Le principe cosmolo- 
gique enonce par Einstein repose sur le principe Copernicien (I'homme n'a pas une position privilegiee et 
rUnivers doit done etre partout le meme) et stipule que I'Dnivers est uniforme et isotrope et que le temps 
est universel. Cela permet de definir des metriques et ainsi, a partir des equations d'Einstein, d'etablir des 
relations theoriques entre la courbure de I'Dnivers et son contenu en matiere-energie. La seule metrique 
generale a respecter le principe cosmologique est la metrique dite de Friedmann-Robertson-Walker : 



+ {dB^ + sin^ ed(^^) 



Les distances sont decomposees en un produit entre un facteur d'echelle R{t) dependant du temps et 
une coordonnee comobile independante du temps. La geometrie de I'Dnivers depend de la valeur du 
parametre k. 

La decouverte de Hubble, quant a elle, est la premiere d'une serie de decouvertes observationnelles. 
Elle permit a Hubble de montrer que I'Dnivers est en expansion et d'estimer celle-ci par la constante de 
Hubble, alors estimee a Ho = 540 km s^^ Mpc^^. Cette decouverte est explicable dans le cadre de la 
cosmologie, le parametre de Hubble est alors egal a : 

^ ' m 

La constante de Hubble est la valeur actuelle de la vitesse d'expansion de I'Dnivers {at = 0). Des lors les 
observations de galaxies distantes se sont multipliees afin de determiner les parametres cosmologiques 
avec la precision la meilleure possible. Ces parametres cosmologiques ont ete introduits par les divers 
modeles d'Dnivers. lis consistent en : 

• le facteur de deceleration <?o = — = 0) = —^^772^ 

• le parametre de densite Q.m, defini comme le rapport de la densite de matiere-energie actuelle de 
I'Dnivers po sur la densite critique Pc = SHq/StiG, G etant la constante universelle de gravitation 

• la constante cosmologique A qui intervient dans le calcul du parametre de densite du vide Q.a — 

A/ml 

Pour un Dnivers plat, on a Q.,„ + Q.f^ = 1. Actuellement, la determination des parametres cosmologiques 
a partir des observations de WMAP donne Hq = 12±5 km Mpc^^ et Q.m = 0.27 ±0.04. De plus, 
les modeles privilegies actuellement sont des modeles d'Dnivers plat. Ces valeurs ont ete utilisees pour 
les etudes presentees dans cette these. Elles permettent de dater les galaxies observees a un certain 
decalage spectral en calculant le temps de parcours des photons dans le modele cosmologique adopte. 
La Figure |3]T|presente la relation entre le decalage spectral et I'age des galaxies pour trois cosmologies 
differentes. On parle de grand decalage spectral a partir de 1 et de decalage spectral intermediaire entre 
0.1 et 1. 



3.1.2 Histoire de I'Dnivers 

D'apres ces modeles cosmologiques d'evolution de I'Dnivers, celui-ci est ne il y a 13.7 ±0.13 milliards 
d'annees a partir d'une singularite lors du Big Bang. Apres le Big Bang, I'Dnivers s'est refroidi et neutrons 
et protons se sont combines pour former de I'hydrogene neutre. Plus tard, les premieres etoiles se sont 
formees par effondrement des nuages d'hydrogene. Le flux ultraviolet alors emis par ces etoiles ionisa 
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Fig. 3.1 : Correspondance entre le decalage spectral et I'age des galaxies (par rapport a I'epoque actuelle) 



a nouveau I'Dnivers le rendant ainsi transparent. La datation exacte de la re-ionisation de I'Dnivers est 
encore tres incertaine (6 < z < 14), c'est pourquoi les preuves observationnelles de cette re-ionisation 
sont aujourd'hui recherchees |3.2) . 



3.1 .3 Galaxies lointaines et spectrographie 

Jusqu'a present, les observations de galaxies a moyen et grand decalage spectral utilisaient des 
spectrographes a longue fente. Ces observations ont permis d'obtenir des echantillons de galaxies conse- 
quents |Erb et al.[ |2003[ [2004t [Weiner et al.| [2006} . Cependant, la largeur de la fente est bien souvent 
trop importante pour pouvoir realiser un echantillonnage spatial fin : les points hors de I'axe de la fente 
contribuent fortement au spectre mesure et la courbe de rotation obtenue est biaisee ( [Weiner et"arj|2006| . 
De plus, les erreurs d'alignement de la fente avec le grand axe cinematique sont frequentes puisqu'il n'est 
pas aise de mesurer ce parametre a partir d'observations photometriques peu resolues. 

L'utilisation de spectrographes a champ integral tels que SINFONI ou FLAMES/GIRAFFE sur le VLT 
et OSIRIS sur un des telescopes de 10 m de I'observatoire du Keck a ete une avancee significative 
puisqu'elle a permis I'observation resolue de la cinematique de galaxies jusqu'a un decalage spectral 
de 3 dForster Schreiber et aL] |2006t [Genzel et aT] |2006| ; [Law et aH |2007| ; [Yang et al.j |2b08|. Grace 
a ces observations, I'information cinematique est disponible sur I'ensemble du champ. II devient done 
envisageable d'utiliser des methodes sophistiquees afin de corriger la courbe de rotation de ces galaxies 
de la contribution des points hors du grand axe. Cependant, etant donne que la faille des degradations 
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il'cjc puns Inn de i'unlveri- 




Fig. 3.2: Vue d'artiste de revolution de I'Dnivers. Credits : NASA/WIVIAP science team. 



dues a la turbulence atmospherique est du meme ordre de grandeur que les galaxies observees, ces 
corrections doivent etre validees et les biais estimes. 

Un des objectifs de ces observations est de pouvoir detecter des proto-galaxies dont les caracteris- 
tiques seraient bien differentes des galaxies connues a ce jour. L'utilisation combinee d'imagerie a haute 
resolution (observation a partir de I'espace ou bien utilisant I'optique adaptative) avec des observations 
cinematiques est actuellement le meilleur moyen pour repondre a cet objectif. Cependant, le faible signal 
en provenance des objets les plus lointains constitue la principale limitation. Toutefois, on peut d'ores et 
deja sender revolution des structures a travers les ages et, en particulier, essayer de comprendre si les 
galaxies actuelles se sont formees par accretion lente de matiere, par fusion de galaxies plus petites ou 
par d'autres phenomenes. L'evolution du support gravitationnel des structures peut egalement etre etudiee 
afin de determiner I'epoque a laquelle ce support est devenu organise. 



3.2 Nouvelles observations de galaxies a decalage spectral supe- 
rieur a un avec SINFONI 

3.2.1 Les caracteristiques du spectrographe SINFONI 

SINFONI est un spectrographe a champ integral fonctionnant dans le proche infrarouge (1.1 — 2.45 ^m) 
installe au foyer Cassegrain du VLT UT4 (8 m, au CHILI) qui peut utiliser un module d'optique adaptative. 
Cet instrument utilise un decoupeur d'image ("image slicer") afin de placer tout le champ le long d'une 
fente virtuelle et de disperser la lumiere avec un reseau. Quatre reseaux sont employes afin de couvrir 
quatre bandes spectrales (J, H, K, H+K) avec quatre resolutions spectrales differentes (respectivement 
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2000, 3000, 4000 et 1500). Selon le mode d'utilisation de I'lnstrument plusieurs tallies de pixels peuvent 
etre utillsees. Generalement, lors d'observatlons sans optlque adaptatlve, un pixel de 0.25" pour un champ 
de 8" X 8" est utilise alors que les observations avec optlque adaptatlve utillsent un pixel de 0.1" pour 
un champ de 3" x 3". Etant donne que la fente dolt etre echantlllonnee sur au molns deux pixels afin de 
respecter le critere de Shannon pour Techantlllonnage spectral, Techantlllonnage spatial dans la direction 
de largeur de la fente est deux fols plus fin. AInsI generalement les donnees sont Interpolees sulvant 
I'autre direction (la longueur) pour fournir un echantlllonnage spatial de 0. 125" ou de 0.05" selon le mode 
d'observatlon. 

Etant donnee I'amplltude spectrale, II est frequent que plusieurs rales d'emlsslon solent presentes. En 
partlculler, lorsque la rale Ha est etudlee, les doublets d'azote [Nil] (6548 et 6584 A) et du soufre [Sll] 
(6716 et 6731 A) sont egalement observes dans le domalne spectral. 



3.2.2 MASSIV : observation de galaxies a grand decalage spectral 

Durant ma these, j'al pris part a la collaboration Internationale MASSIV (PI : T. Contlnl). Comme son 
nom rindlque, le programme MASSIV a pour objectif I'etude de I'assemblage de masse des galaxies 
en utillsant des donnees spectroscoplques obtenues avec SINFONI sur le VLT. Pour cela, environ 140 
galaxies sont cholsles parmi les galaxies du catalogue VVDS pour des decalages spectraux comprls entre 
1 et 1.8. L'echantlllon de base du VVDS presente I'avantage d'etre complet et representatif des populations 
de galaxies lolntalnes. C'est le sondage spectroscoplque le plus profond et couvrant le plus grand champ. 
AInsI, pour chaque galaxle, un decalage spectral spectroscoplque est determine avec precision ( |Le Fevre 



et al.[|2005| . Cela permet de selectlonner des galaxies dont les rales d'emlsslon sont Intercalees entre les 



plus fortes rales du del nocturne dans le proche Infrarouge, ce qui est Impossible a reallser lorsqu'on ne 
dispose que du decalage spectral photometrlque a cause de son Incertitude . A partir des observations du 
programme MASSIV, II sera possible de reallser une description detalllee de la proportion des differents 
types dynamlques (disques en rotation, spheroTdes, galaxies en fusion, ...) dans cette gamme de decalage 
spectral, et de sulvre revolution des lols d'echelle comme la relation Masse-Metalllclte et la relation de 
Tully-Flsher afIn de contralndre les scenarios d'evolutlon des galaxies. 



3.2.3 Observations SINFONI et reduction des donnees 

Les donnees SINFONI presentees Id sont des donnees prellmlnalres au programme MASSIV. De 
meme que pour le programme MASSIV, ces sept galaxies ont ete cholsles dans Techantlllon VVDS. Elles 
ont ete observees en bande H durant des perlodes d'observatlons de quatre nults, du 5 au 8 septembre 
2005 et du 12 au 15 novembre 2006 sans optlque adaptatlve avec un pixel de 0.250" x 0.125" et un 
champ carre de 8" de cote (voir Table [sj]. 

La reduction des donnees SINFONI a pour but de creer un cube de donnees calibre en longueur 
d'onde, corrlge du flat Instrumental et du blals de la camera, et pour lequel les rales d'emlsslon du del 
nocturne ont ete soustraltes. La rejection des rayons cosmlques dolt egalement etre effectuee pulsque 
ces donnees sont obtenues par une camera CCD. La reduction dolt egalement permettre de combiner 
les differentes observations necessalres pour pouvoir eviter d'avoir un nombre trop Important de rayons 
cosmlques. LESO met a la disposition des utillsateurs de SINFONI les loglclels de reduction ESOREX et 
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VVDS ID a 5 

'^VVDS Exposition Seeing 
(J2000) (J2000) (liours) (") 



020182331 


02 


26 


44.260 


-04 


35 


51.89 


1.2286 


3 


0.93 


020261328 


02 


27 


11.049 


-04 


25 


31.60 


1.5291 


1 


0.61 


220596913 


22 


14 


29.184 


+00 


22 


18.89 


1.2667 


1.75 


0.47 


220584167 


22 


15 


23.038 


+00 


18 


47.01 


1.4637 


1.75 


0.77 


220544103 


22 


15 


25.708 


+00 


06 


39.53 


1.3970 


1 


0.69 


220015726 


22 


15 


42.455 


+00 


29 


03.59 


1.3091 


2 


0.55 


220014252 


22 


17 


45.690 


+00 


28 


39.47 


1.3097 


2 


0.61 



Tab. 3.1 : Parametres des observations. 



GASGANO qui utilisent tous deux les memes procedures de reduction des donnees. ESOREX utilise la 
ligne de commande alors que GASGANO utilise une interface graphique. Les etapes les plus importantes 
de la reduction des donnees SINFONI sont la soustraction des rales du ciel nocturne et la combinaison des 
differentes expositions en un cube final. La soustraction du ciel est effectuee en utilisant les expositions 
adjacentes. Toutefois, d'autres methodes sont possibles, comme la soustraction d'un spectre median. La 
recombinaison des cubes est faite en utilisant les decalages relatifs des pointes du telescope par rapport 
a une etoile brillante de reference. Par ailleurs, pour chaque observation de galaxies, une etoile standard 
tellurique est observee afin de permettre la calibration en flux. Pour I'etude cinematique qui est presentee 
ici, cette calibration en flux n'est pas primordiale. En revanche, les etoiles de reference sont utiles pour 
mesurer le seeing des observations afin de I'inclure dans les modeles. 



Les cartes cinematiques presentees en Figure 3.3 ont ete obtenues en utilisant un programme que 



j'ai developpe sous IDL a partir des routines utilisees par le programme de reduction des donnees Fabry- 
Perot. Ce programme determine les parametres de la raie en utilisant un ajustement gaussien (voir Annexe 
[C) et determine egalement des cartes d'erreurs. II permet egalement I'ajustement simultane de plusieurs 
rales. Un lissage spatial gaussien (largeur a mi-hauteur de 2 pixels) a ete effectue sur le cube avant le 
calcul des cartes cinematiques. Les cartes de dispersion de vitesses ont ete corrigees de la resolution 
spectrale de SINFONI determinee a partir du spectre de rales du ciel nocturne. Ce programme sera 
utilise pour le programme MASSIV conjointement a GIPSY. Les images de gauche ont ete obtenues en 
bande I au CFHT. Ce sont les images avec le meilleur seeing (< 0.65") du "CFHT legacy survey" pour les 
galaxies du champs a deux heures et celle du "CFH1 2K/CFHT" ( [McCracken et al.||2"003[ pour les galaxies 
du champ a 22 heures. 



3.2.4 Analyse cinematique des galaxies observees par SINFONI 

3.2.4.1 Methode d'analyse 

J'ai contribue de maniere significative a I'analyse cinematique de ces galaxies. Pour chaque galaxie, 
rinclinaison et Tangle de position du grand axe morphologique ont ete estimes a partir des images en 
bande I avec le logiciel GALFIT ( |Peng et alj|2002[ . Ce programme prend en compte la valeur du seeing 
afin d'ajuster un modele. Les inclinaisons ont egalement ete mesurees a partir de la mesure des rapports 



d'axe en utilisant la methode decrite dans la section 3.4.6 de I'article de la partie 3.4 et presentent un tres 
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Fig. 3.3: De gauche a droite : image du CFHT en bande I, flux Ha, champ de vitesses et carte de 
dispersion de vitesses. Le flux Ha integre est indique sur chaque carte (10^^ ergs s^^ arT^). Lechelle 
est indiquee a gauche et la resolution spatiale (FWHM du seeing plus lissage spatial) est representee 
par un cercle sur le champ de vitesses. Le Nord est en haut et I'Est est a gauche. Le centre utilise 
pour la cinematique est indique par la double croix, et trait indique la position du grand axe du modele. 
Les contours de la carte de flux sont superposes sur les cartes cinematiques. Le redshift deduit des 
donnees SINFONI est indique ainsi que la classification dynamique (RD : disque en rotation, PR : rotation 
perturbee, MS : systeme en fusion). 
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bon accord avec les valeurs estimees par GALFIT. Pour les VVDS020261328 et VVDS220015726 pour 
lesquelles GALFIT determine un inclinaison nulle, les inclinaisons determinees a partir du rapport d'axe 
ont ete utilisees. 
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194 


220596913 


1.26619 


66 


253 


2.80 


325 


76 


177 


220584167 


1.46588 


49 


178 


1.24 


280 


47 
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70 
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0.12 
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38 
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48 


137 


0.12 
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92 
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Tab. 3.2: Parametres des modeles cinematiques. 

Ces parametres morphologiques ont servi de parametres de depart a I'ajustement d'un modele cine- 
matique sur les champs de vitesses 2D. Ce modele consiste en un disque fin en rotation dont la courbe 
de rotation est croissante dans les parties internes et plate a grand rayon. II est similaire a celui utilise par 
Wright et al.|p007| : 

Vir) = Vt- 
ft 

lorsque r < et pour r>rt: 

V{r)=Vt 

La methode utilisee pour prendre en compte le seeing de I'observation est decrite dans I'article presente 
dans la partie |3.4[ Les parametres du modele sont I'inclinaison, Tangle de position du grand axe, la vitesse 
d'eloignement global de la galaxie (convertie en terme de redshift dans la Table |3.2[|, le centre cinema- 
tique, Vt et Vf Etant donne le faible nombre de pixels, I'inclinaison est difficilement contrainte. Elle a done 
ete fixee a la valeur determinee par la morphologie. Cependant, lorsque cette inclinaison est nulle, une 
inclinaison de 10° a ete utilisee. De plus, le centre a egalement ete contraint a etre situe au centre de 



remission Ha (soit le pic, soit le centre des isophotes externes, voir Figure 3.3 . A partir des meilleurs 



ajustements, une carte de dispersion de vitesses modele a ete calculee. Celle-ci ne contient que les ef- 



fets lies au gradient de vitesse non resolu du au manque de resolution spatiale (voir I'Annexe 3.4.9 de 



I'article presente dans la partie |3.4) . Cette carte de dispersion est soustraite quadratiquement aux cartes 
de dispersion de vitesses observees afin d'examiner la dispersion de vitesses intrinseque de la galaxies. 
La dispersion moyenne (ponderee par I'inverse de la carte d'erreur associee) Oq mesuree sur les cartes 



ainsi corrigees est presentee dans la Table |3.2| avec les autres parametres du modele. La vitesse maxi- 
male est determinee comme etant la vitesse atteinte par le modele au point le plus eloigne du centre. 
Cette modelisation a pour but d'aider dans interpretation cinematique des galaxies, afin de voir si leur 
cinematique peut etre expliquee par un disque en rotation. 



3.2.4.2 Commentaires galaxie par galaxie 



Une interpretation de la cinematique individuelle de chaque galaxie a laquelle j'ai contribue est pre- 
sentee. 
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VVDS0201 82331 

Le flux Ha de cette galaxie est principalement emis au centre. Le champ de vitesses de cette galaxie 
est perturbe. Les residus important d'une rale du ciel (14605A) perturbent la measure des parametres des 
rales et sont a I'orlgine de la forte dispersion de vitesses ainsi que du maximum local du flux, tous deux 
au Nord. L'incertitude sur la mesure des vitesses n'est inferieure a 20 km.s^ que sur un diametre d'une 
seconde d'arc au centre. Sur cette region, un modele de disque en rotation est acceptable. La dispersion 
de vitesses corrigee est elevee (71 km.s^) et le support dynamique de cet objet n'est pas clairement 
domine par la rotation (Vmax/fJo = 1-9). L'objet proche, visible sur I'image en bande I, n'est pas detecte 
en Ha, ce qui indique que cet objet est soit une source d'avant ou d'arriere plan, soit un compagnon qui 
forme peu ou pas d'etoiles et avec lequel VVDS0201 82331 pourrait interagir. Cette derniere hypothese 
pourrait expliquer que VVDS0201 82331 ait une rotation perturbee. 



VVDS020261328 

La carte de flux est piquee au centre et presente une extension faiblement lumineuse au Sud. La carte 
de dispersion de vitesses presente un pic a ~ 120 km.s^ au Sud-Est. Le champ de vitesses montre clai- 
rement un gradient de vitesses d'environ 100 km.s^ sur un rayon de 0.8" qui est toutefois irregulier. 
Lajustement d'un modele de disque en rotation suggere que seul le centre de la galaxie est detecte 
puisque le plateau n'est pas atteint. II montre egalement que le pic de dispersion de vitesses ne peut 
pas etre attribue aux effets du seeing. Cette galaxie est consideree comme un disque avec une rotation 
perturbee et dont le support dynamique est principalement du a la rotation (Vmax/<5o — 3-5). 



VVDS220596913 

La carte de flux Ha presente deux composantes principales separees de 12.5 kpc (1.5") qu'on ne 
distingue pas sur I'image en bande I. La composante la plus lumineuse est situee du cote Quest et est 
elle-meme constituee de deux pics d'intensite egale. Lautre composante situee a I'Est est bien moins lumi- 
neuse. Elle presente un faible gradient de vitesses et deux pics de dispersion de vitesses (~ 100 km.s^ ). 
Lun correspond a la region la plus intense, I'autre est plus diffus et est situe sur la zone de transition 
entre les deux composantes principales ou remission est la plus diffuse (rapport signal sur bruit d'envi- 
ron quatre). Cette forte dispersion de vitesses pourrait etre une signature de fusion comme c'est le cas 
pour le groupe compact de Hickson H31 ( |Amram et al.[|2007} . Le gradient de vitesses de la composante 



faiblement lumineuse fait un angle de 20° avec celui de la composante la plus brillante, ce qui suggere, 
de meme que la distribution de flux irreguliere, que ce systeme est compose d'au moins deux galaxies 
en cours de fusion. Bien qu'un unique disque en rotation compose de grands blocs (comme observes par 
Bournaud et al. 2008| ne puisse etre exclus (induisant Vmax/oo = 2.3), I'ajustement de la composante 



la plus brillante seule donne de meilleurs resultats. Cela suggere que cette composante est en rotation 
avec une vitesse de roation maximale de ~ 200 km.s^ . Le centre a ete fixe entre les deux pics de flux 
de la composante brillante et I'inclinaison a ete estimee a 55°. Cet objet est done classe comme etant un 
systeme en cours de fusion. 



VVDS220584167 

VVDS220584167 est l'objet qui possede remission Ha la plus etendue de I'echantillon. II presente un 
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pic de dispersion de vitesses proclie du centre allonge. L'observation est affectee par de forts residus dus 
a une rale du ciel (16195A) qui induisent de fortes incertitudes sur la mesure des parametres des rales, 
plus particulierement au Sud. Le champ de vitesses est asymetrique et la galaxie possede une morpholo- 
gie irreguliere en bande I, ce qui suggere I'existence d'une forte barre. De plus, le decalage observe entre 
les morphologies en bande I et Ha suggere qu'un violent episode de formation stellaire est en cours. Le 
champ de vitesses est ajuste raisonnablement par un modele de disque en rotation et le pic de dispersion 
de vitesses n'est pas explique par ce modele puisque ce dernier ne simule pas I'effet de la barre sur le 
champ de vitesses. Le support dynamique de cet objet est domine par la rotation {Vmax/'^Q — 5.6). Cette 
glalaxie est done classee comme etant un disque en rotation possedant une barre. 

VVDS220544103 

La carte de flux Ha montre deux pics separes d'environ 6 kpc {0.15"). Cette galaxie possede une 
morphologie irreguliere aussi bien en Ha qu'en bande I. La variation de vitesse le long de la composante 
principale (Nord) est faible (~ 30 km.s~^) alors que celle de la composante la plus faible (Sud) est elevee 
(~ 120 km.s^^). Les deux gradients ont globalement la meme direction (la vitesse augmente du Nord au 
Sud). Les lignes d'isovitesses sont perpendiculaires a la morphologie tordue et allongee de I'objet. Les 
pics les plus intenses de dispersion de vitesses sont situes sur les bords ou le rapport signal sur bruit est 
le plus faible. Hormis ces pics, la carte de dispersion de vitesses presente un pic allonge proche du pic de 
flux Ha. Lajustement d'un modele de disque en rotation au systeme entier induit Vmax/'^Q = 2.1, mais ne 
semble cependant pas optimum et I'hypothese d'un objet constitue de deux galaxies (ou plus) en cours 
de fusion semble plus appropriee. C'est objet est done classe comme un systeme en fusion. 

VVDS220015726 

Les regions centrales ont un signal important alors que les regions avec un faible signal sont affec- 
tees par des residus dus a la proximite de la rale Ha avec deux rales de ciel tres intenses (15053Aet 
15056A). La carte de flux est piquee au centre, au meme endroit ou la dispersion de vitesses est maxi- 
male (~ 100 krn.s"^). Les cartes cinematiques de cette galaxie sont bien reproduites par un modele de 
disque en rotation. En particulier, la dispersion de vitesses centrale est tres bien expliquee par la faible 
resolution spatiale. VVDS220015726 est clairement dominee par la rotation (Vmax/cJo = 8.5) puisque c'est 
le disque en rotation le plus rapide de I'echantillon (Vmax = 323 km.s^) mais aussi I'objet avec la plus 
faible dispersion de vitesses (oq = 38 krn.s"^). Cette galaxie est classee comme etant un disque en ro- 
tation. 

VVDS220014252 

La carte de flux Ha presente un pic allonge ainsi qu'une emission diffuse dans les regions externes. 
Le pic ne correspond pas exactement au centre des isophotes externes. La carte de flux suggere egale- 
ment un bras a I'Ouest. Le champ de vitesses ressemble a celui d'un disque en rotation sauf a I'extreme 
Quest, ou les vitesses sont plus grandes qu'attendues. Un modele de disque en rotation s'ajuste toutefois 
bien au champ de vitesses, en particulier lorsque le centre cinematique est fixe au centre des isophotes 
externes. La vitesse de rotation maximale est relativement basse (103 krn.s"^) mais le modele montre 
qu'elle est atteinte proche du centre. Le cote Nord-Ouest du champ de vitesses presente un maximum 
local suivi d'une faible chute de vitesses. Autours de ce maximum, les profils sont larges et asymetriques. 
Des profils larges (plus de 150 km. s^) sont egalement observes au Nord-Est avec un rapport signal 
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sur bruit plus grand que cinq. La dispersion de vitesses n'est pas piquee au centre et est elevee par- 
tout. De plus, la dispersion de vitesses moyenne de cette galaxies est la plus grande de tout I'echantillon 
(92 km.s^). Le modele montre clairement que la dispersion de vitesses n'est pas due a la resolution. 
Les profils larges et asymetriques observes laissent supposer qu'ils sont en fait des profils doubles non 
resolus, ce qui pourrait etre une signature d'interactions ( |Amram et al.[|2007| . De plus, le support dyna- 
mique n'est pas domine par la rotation puisque Vmcur/oo =1-1. Cette galaxie est done classee comme 
ayant une rotation perturbee, et connaissant potentiellement un episode de fusions mineures. 



Finalement, sur I'ensemble de ces observations, seule une minorite est bien reproduite par un modele 
de disque en rotation. En effet, des ecarts au modele et des pics de dispersion de vitesses sont observes 
pour presque toutes les galaxies presentees, sans qu'il soit pour autant possible de les attribuer au gra- 
dient de Vitesse non resolu. Par ailleurs, la dispersion de vitesses est de I'ordre de 80 kms^^, ce qui n'est 
pas habituel dans I'Dnivers local. Cela suggere que les disques sont de nature differente. Linterpretation 
de ces observations pourrait etre amelioree en utilisant des images observee a partir de I'espace ou avec 
optique adaptative. 



3.3 Observations cinematiques de galaxies a un decalage spectral 
voisin de 0.6 avec FLAMES/GIRAFFE 

3.3.1 Les caracteristiques du spectrographe FLAMES/GIRAFFE 

FLAMES/GIRAFFE (PI : F. Hammer) est un spectrographe a champ integral fonctionnant dans le 
visible (370-900 nm) installe au foyer Nasmyth du VLT UT2 (8 m, au CHILI). FLAMES est le nom du 
systeme permettant de positionner les fibres dans un champ de vue de 25 minutes d'arc de diametre. 
GIRAFFE est le nom du spectrographe qui permet d'obtenir des resolutions spectrales allant de 7500 a 
30000 grace a deux reseaux. Trois modes d'utilisation sont possibles. Le premier permet de positionner 
132 fibres independantes dans le champ de vue (MEDUSA) afin d'observer des objets ponctuels. Le 
second consiste en un unique champ rectangulaire de 22 x 14 micro-lentilles (ARGUS). Enfin, le dernier 
mode (IFU) possede 15 sous-champs de 20 micro-lentilles qui peuvent etre places simultanement mais 
independamment dans le champ de vue de FLAMES. Pour ce dernier mode, I'echantillonnage spatial est 
de 0.52" par micro-lentille, ce qui induit un champ de ~ 3.12" x 2.08". C'est le mode utilise pour observer 
la cinematique de galaxies lointaines, grace au doublet [Oil] (3727 et 3728.5 A). 



3.3.2 Etude de la relation de Tully-Fisher avec le programme IMAGES 



Lobjectif du programme IMAGES (PI : F. Hammer) est d'etudier I'assemblage de masses des galaxies 
depuis z = 1. Pour cela, un echantillon de galaxies avec un decalage spectral 0.4 < z < 0.75 est en 
cours d'observation par I'instrument FLAMES/GIRAFFE. Cet echantillon compte actuellement 68 galaxies 
dFlores et al.| [20061 puech et al.| [20061 1 Yang et aLj |2008| [Neichel et al.| [20081 |Puech et aH[2008) . 



A partir de ces observations, revolution de relation de Tully-Fisher a ete etudiee par Puech et al. 



2008^ . J'ai contribue a cette etude en utilisant un partie reduite de I'echantillon GHASP afin d'evaluer 
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la qualite de la determination des vitesses de rotation de I'echantillon IMAGES. Pour cela, j'ai projete 
les galaxies GHASP (la methode est decrite dans la partie |3.4[ a un decalage spectral de 0.6 dans les 
conditions d'observation de I'echantillon IMAGES : un pixel de 0.52" et un seeing de 0.8". L'utilisation des 
donnees GHASP a permis de verifier sur des donnees reelles les barres d'erreurs estimees a partir de 
simulations numeriques. Le resultat principal de cette etude presentee en Annexe [F] est que, d'apres la 
comparaison entre la relation de Tully-Fisher locale et celle obtenue a partir de I'echantillon IMAGES, les 
galaxies auraient double leur masse stellaire entre z ~ 0.6 et z ~ 0. 



3.4 Article IV : Evidence for strong dynamical evolution in disk ga- 
laxies through the last 11 Gyr. GHASP VIII : A local reference 
sample of rotating disk galaxies for high redshlft studies 

Un des objectifs de I'echantillon GHASP annonces dans le chapitre[2]est la creation d'un echantillon 
de reference afin de mieux comprendre I'etude des galaxies a grand decalage spectral et de les comparer 
aux galaxies locales. L'echantillon GHASP etant desormais complet, j'ai utilise I'ensemble des donnees 
de I'echantillon afin de simuler un echantillon de reference de 153 galaxies locales observees dans les 
memes conditions de resolution spati ale que les galaxies d ont le decalage spectral est z ~ 1.7. Ce travail 
est presente sous forme d'un articl^^ lEpinat et al. 2009a . 



Les galaxies a grand decalage spectral sont observees avec une faible resolution spatiale a cause 
de leur eloignement. Nous avons utilise les cubes de donnees Ha observes avec un Fabry-Perot de 153 
galaxies proches isolees selectionnees dans le programme GHASP (Gassendi Ha survey of SPirals) 
afin de dissocier les effets de resolution spatiale de revolution cinematique des galaxies. Nous avons 
simule des cubes de donnees de galaxies a un decalage spectral z= 1.7 en utilisant un pixel de 0.125" 
et un seeing de 0.5" a partir desquels ont ete determinees des cartes de flux Ha, de vitesses et de 
dispersion de vitesses. Nous avons montre que le gradient interne est affaibli et qu'il est responsable 
d'un pic de dispersion de vitesses. Des modeles simples de disques en rotation ont ete ajustes a ces 
donnees possedant une faible resolution spatiale afin de determiner les parametres cinematiques des 
galaxies et leur courbe de rotation. La determination de I'inclinaison n'est pas fiable et la position du 
centre est delicate. Langle de position du grand axe est retrouve avec une precision meilleure que 5° 
pour 70% de I'echantillon. Ces modeles permettent egalement de retrouver statistiquement la vitesse de 
rotation maximale ainsi de la dispersion de vitesses intrinseque. Ceci valide l'utilisation de la relation de 
Tully-Fisher pour les galaxies a grand decalage spectral. Nous avons cependant note que le manque de 
resolution induit une pente plus faible a grand decalage spectral. Nous avons egalement conclu que les 
principaux parametres cinematiques sont mieux contraints pour les galaxies dont le rayon est superieur 
a trois fois la largeur a mi-hauteur du seeing. Les donnees simulees ont ete comparees aux donnees 
de galaxies observees avec VLT/SINFONI, Keck/OSIRIS et VLT/GIRAFFE dans la gamme de decalage 
spectral 3 > z > 0.4 permettant de suivre revolution de onze a quatre Gyr. Nous avons montre que, pour 
le galaxies dominees par la rotation, la classification basee sur l'utilisation du pic de dispersion de vitesses 
comme signature de diques en rotation peut s'averer erronee pour les rotateurs lents ou presentant une 
courbe de rotation en corps solide. C'est le cas pour ~ 30% de notre echantillon. Nous avons mis en 



^ Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 
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evidence que la grande dispersion de vitesses observee dans les galaxies a grand decalage spectral n'est 
pas reproduite avec I'echantillon local projete, a moins d'utiliser la dispersion de vitesses non corrigee des 
effets de resolution. Cela signifie sans ambiguite que, contrairement aux galaxies locales evoluees, il 
existe a grand decalage spectral au moins une famille de galaxies pour laquelle une fraction significative 
du support dynamique est due a des mouvements aleatoires. II faudra neanmoins s'assurer que ces 
proprietes ne sont pas dues a d'importants biais de selection avant de pouvoir conclure que la formation 
d'un disque gazeux instable et transitoire est un processus commun dans la formation des galaxies. 
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ABSTRACT 

Due to their large distances, high redshift galaxies are observed at a very low 
spatial resolution. In order to disentangle the evolution of galaxy kinematics from low 
resolution effects, we have used Fabry-Perot 3D Ha data-cubes of 153 nearby isolated 
galaxies selected from the Gassendi Ha survey of SPirals (GHASP) to simulate data- 
cubes of galaxies at redshift z = 1.7 using a pixel size of 0.125" and a 0.5" seeing. We 
have derived Ha flux, velocity and velocity dispersion maps. From these data, we show 
that the inner velocity gradient is lowered and is responsible for a peak in the velocity 
dispersion map. This signature in the velocity dispersion map can be used to make a 
kinematical classification, but misses 30% of the regular rotating disks in our sample. 
Toy-models of rotating disks have been built to recover the kinematical parameters 
and the rotation curves from low resolution data. The poor resolution makes the kine- 
matical inclination uncertain and the position of galaxy center difficult to recover. The 
position angle of the major axis is retrieved with an accuracy higher than 5° for 70% 
of the sample. Toy-models also enable to retrieve statistically the maximum velocity 
and the mean velocity dispersion of galaxies with a satisfying accuracy. This validates 
the use of the TuUy-Fisher relation for high redshift galaxies but the loss of resolu- 
tion induces a lower slope of the relation despite the beam smearing corrections. We 
conclude that the main kinematic parameters are better constrained for galaxies with 
an optical radius at least as large as three times the seeing. The simulated data have 
been compared to actual high redshift galaxies data observed with VLT/SINFONI, 
Keck/OSIRIS and VLT/GIRAFFE in the redshift range 3 > z > 0.4, allowing to 
follow galaxy evolution from eleven to four Gyr. For rotation-dominated galaxies, we 
find that the use of the velocity dispersion central peak as a signature of rotating 
disks may misclassify slow and solid body rotators. This is the case for ~ 30% of our 
sample. We show that the projected local data cannot reproduce the high velocity 
dispersion observed in high redshift galaxies except when no beam smearing correc- 
tion is applied. This unambiguously means that, unlike local evolved galaxies, there 
exists at high redshift at least a population of disk galaxies for which a large fraction 
of the dynamical support is due to random motions. We should nevertheless insure 
that these features are not due to important selection biases before concluding that 
the formation of an unstable and transient gaseous disk is a general galaxy formation 
process. 

Key words: galaxies: spiral; galaxies: irregular; galaxies: kinematics and dynamics; 
galaxies: high-redshift; galaxies: evolution; galaxies: formation. 
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Conclusions et perspectives 



L'etude de la cinematique et de la dynamique des galaxies proches et lointaines permet de contraindre 
les mecanismes physiques a I'origine de la formation des galaxies, de leur evolution et de leur stabilite ac- 
tuelle. Grace a I'utilisation des donnees spectroscopiques a champ integral obtenues par interferometrie 
Fabry-Perot sur I'echantillon de galaxies proches GHASP, j'ai pu, au cours de cette these, initier l'etude 
cinematique de ces galaxies et sender les effets lies a la faible resolution spatiale des donnees cinema- 
tiques actuelles des galaxies lointaines afin de dissocier les effets de distance des effets d'evolution. 

Instrumentation 

L'importance d'utiliser une instrumentation adaptee aux besoins specifiques de mon travail de these 
m'a amene a m'impliquer des le debut de ma these dans le projet 3D-NTT, instrument qui sera sur le 
ciel fin 2009. J'ai ainsi participe a la definition des specifications des deux Fabry-Perot contenus dans 
cet instrument et de leurs modes d'utilisation respectifs. Un de ces Fabry-Perot possedera une faible 
resolution spectrale et pourra etre utilise en pupille ou au foyer du telescope. Dans ce dernier cas, il 
pourra etre utilise conjointement au second Fabry-Perot de grande resolution afin de selectionner la bande 
passante utile. Le choix des resolutions de chacun des deux Fabry-Perot est le resultat de cette utilisation 
combinee ainsi que des besoins scientifiques des differents modes d'observation du 3D-NTT : le mode 
basse resolution permettra principalement d'etudier les caract6ristiques du milieu interstellaire dans les 
galaxies proches grace a des cartes d'extinction et d'abondances, ainsi que de detecter des galaxies 
lointaines grace a leurs rales d'emission et d'etudier les phenomenes d'accretion de gaz et de "feed-back" 
radiatif ; le mode haute resolution sera destine a l'etude de la cinematique d'objets a rales d'emission 
tels que des nebuleuses planetaires, des regions Hi! Galactiques et des galaxies locales. Je me suis 
egalement investi dans la calibration en longueur d'onde de cet instrument et, etant donnee I'experience 
que j'ai acquise pour la reduction de donnees Fabry-Perot durant cette these, je prendrai activement part 
a la mise en place du logiciel de reduction des donnees issues du 3D-NTT. Par ailleurs, le VLT etant une 
replique du NTT a plus grande echelle, le 3D-NTT a ete congu pour pouvoir devenir un 3D-VLT moyennant 
un nombre de modifications minimes. Je pourrais participer a une telle mise a niveau de I'instrument. 

Par ailleurs, en vue des futures observations des galaxies lointaines et dans le cadre du developpe- 
ment de I'ELT europeen, j'ai pris part a un projet concernant un spectrographe a grand champ dedie a 
l'etude de la formation des galaxies primordiales : WFSpec. Cela a ete pour moi I'occasion de travailler 
sur un concept innovant, I'iBTF Ce concept propose d'utiliser des filtres de Bragg afin de selectionner 
plusieurs bandes spectrales tout en preservant I'imagerie, et un Fabry-Perot afin de doper la resolution 
spectrale. Dans le cadre de ce projet je me suis egalement penche sur les deux autres concepts propo- 
ses afin d'en etudier le facteur de merite. Cette etude a permis de determiner qu'un concept "multi-IFU", 
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rebaptise EAGLE, est le plus adapte a I'etude des galaxies primordiales. II en resulte aussi que le concept 
IBTF est adapte a des thematiques scientifiques possedant une tres forte densite d'objets dans le champ, 
comme par exemple I'etude de populations stellaires resolues dans les galaxies proches. Je compte pro- 
longer mon investissement dans les projets d'instruments spectroscopiques pour les ELT que sont I'iBTF 
et EAGLE. Par ailleurs, les ELT observeront principalement dans I'infrarouge car cette bande spectrale 
permet d'effectuer une correction plus fine des effets de la turbulence atmospherique. II est done primor- 
dial de reflechir a des solutions permettant de reduire la contribution des nombreuses raies du ciel dans ce 
domaine de longueurs d'onde pour faire de I'imagerie en bande large. Dans cette perspective, j'envisage 
de m'impliquer dans le developpement de filtres suppresseurs des raies du ciel nocturne. 

Enfin, la reduction et I'utilisation de donnees Fabry-Perot necessitant une bonne comprehension de 
cet interferometre, je me suis penche durant ma these sur diverses solutions de spectroscopie Fabry- 
Perot. Je les ai reprises pour elaborer un sujet de travaux pratiques pour des etudiants de Master afin de 
les initier a la spectroscopie Fabry-Perot. 

Galaxies de rUnivers local : GHASP 

Le projet GHASP a pour objectif principal de constituer un echantillon de reference de galaxies spirales 
et irregulieres locales situees dans des environnements peu denses pour des etudes cinematiques et 
dynamiques et notamment pour la comparaison avec les galaxies distantes. Cet echantillon est compose 
de 203 galaxies pour lesquelles des cubes de donnees ont ete obtenus autour de la rale Ha avec un 
instrument utilisant un interferometre de Fabry-Perot au telescope de 1.93 m de I'OHP 

Durant ma these, afin de disposer de donnees reduites de maniere homogene pour effectuer I'analyse 
cinematique, j'ai, dans un premier temps, realise la reduction de I'ensemble des donnees cinematiques 
de rechantillon GHASP en utilisant de nouvelles procedures de reduction. Ces procedures ont permis 
d'obtenir des cartes cinematiques de meilleure qualite notamment grace a la correction des erreurs de 
guidage du telescope, a I'exclusion des poses elementaires presentant des anomalies de flux, a la sous- 
traction eventuelle de reflets parasites et surtout grace a I'emploi d'un maillage adaptatif pour assurer un 
rapport signal sur bruit correct tout en preservant I'independance de I'information entre mailles adjacentes. 
A partir des cartes cinematiques ainsi deduites, les parametres de projection cinematiques et les courbes 
de rotation ont et6 determines en vue de leur exploitation scientifique. Une extraction robuste des para- 
metres de projection cinematiques et des courbes de rotation mettant a profit I'lntegralite de I'information 
a deux dimensions du champ de vitesses en lui ajustant un modele de disque fin en rotation a ete mise en 
place parallelement a une determination realiste des erreurs associees utilisant le spectre de puissance 
du champ de vitesses residuel. Les principaux resultats de I'analyse cinematique de I'echantillon GHASP, 
initiee durant cette these, sont enumeres ci-apres. 

1 . La relation de Tully-Fisher obtenue a partir de I'echantillon GHASP est en tres bon accord avec les 
determinations precedentes de la litterature. Cependant, I'echantillon GHASP suggere I'existence 
d'une famine de galaxies en rotation rapide pour lesquelles la luminosite est plus faible qu'attendue 
d'apres la relation de Tully-Fisher. Par ailleurs, nous avons montre que les galaxies de faible incli- 
naison doivent etre exclues de I'etude de cette relation car I'incertitude sur leur vitesse de rotation 
deprojetee est grande et cette vitesse est de ce fait souvent surestimee. 

2. Langle de position du grand axe est determine de maniere plus precise a partir des donnees cine- 
matiques, en particulier pour les galaxies de faible inclinaison. Pour les galaxies fortement barrees. 
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la determination de I'angle de position cinematique peut etre biaisee et depend de I'orientation de 
la barre. 

3. Les inclinaisons cinematiques et morphologiques sont determinees avec une precision equivalente 

(~7±1°). 

4. A partir des courbes de rotation de 36 galaxies GHASP, il a ete montre qu'un profil de sphere iso- 
therme decrit mieux la densite des halos de matiere sombre qu'un profil de Navarro-Frenk-White. 
De plus, les halos de matiere sombre possedent une densite de surface constante, ind^pendante 
du type morphologique ou de la magnitude. Les observations photometriques des galaxies GHASP 
sont en cours afin de pouvoir utiliser rechantillon complet. Toutefois, des etudes preliminaires sur 
tout I'echantillon peuvent d'ores et deja etre menees en utilisant un modele de disque exponentiel 
pour decrire le disque stellaire. L'ajustement de modeles de masses sur I'ensemble des galaxies de 
rechantillon permettra de mieux contraindre les caracteristiques des halos de matiere sombre. Des 
modeles plus sophistiques seront aussi utilises. De plus, le developpement de methodes d'ajuste- 
ment a partir d'imagerie et de champs de vitesses a deux dimensions, au lieu de profils de lumino- 
site et de courbes de rotation a une dimension, devrait permettre de mieux contraindre la forme des 
halos de matiere sombre. 

5. Lutilisation de rechantillon complet permet de confirmer que la pente interne des courbes de rota- 
tion des galaxies croit avec leur masse. Une legere correlation entre la pente externe et la magni- 
tude a egalement pu etre mise en evidence. Ces indices suggerent qu'une description de la courbe 
de rotation a partir d'un nombre reduit de parametres doit etre possible "en moyenne". Les proprie- 
tes et la validite d'une courbe de rotation universelle seront done etudiees en detail. Des courbes 
de rotation et des champs de vitesses typiques ("templates") seront egalement deduits a partir des 
donnees GHASP. 

6. Letude preliminaire des cartes et des profils de dispersion des vitesses du gaz dans les galaxies 
GHASP montre que la dispersion de vitesses du gaz varie assez faiblement avec la position. De 
meme la valeur moyenne de la dispersion de vitesses varie tres peu d'une galaxie a I'autre et 
est proche de 20 km s~^. Nous avons egalement montre que la dispersion de vitesses centrale 
augmente lorsque la resolution spatiale est trop faible par rapport au gradient de vitesses central, 
ce qui n'est generalement pas le cas pour les galaxies proches etant donnee la grande resolution 
spatiale des observations. Une etude plus poussee de la dispersion de vitesses du gaz ionise sera 
menee, afin (i) de chercher des correlations avec les parametres physiques des galaxies comme le 
type morphologique ou la magnitude, (ii) de la comparer a la dispersion de vitesses des etoiles et 
(Hi) de determiner les liens qui existent entre les dispersions azimutale, radiale et perpendiculaire 
au plan du disque, en utilisant des modeles de deprojection des cartes de dispersion de vitesses. 

En plus des travaux pr^sentes precedemment initios a partir de rechantillon GHASP, d'autres points 
cles seront etudi^s. En particulier, I'effet des potentiels barr6s sur les champs de vitesses sera appro- 
fondi. Une etude des effets de la barre sur la cinematique des galaxies a partir de simulations numeriques 
de galaxies barrees a mis en evidence une correlation entre I'angle de la barre et la position du pe- 
tit axe cinematique. La recherche de cette correlation dans I'echantillon de galaxies barrees BHaBar et 
dans rechantillon GHASP fait partie des perspectives de cette these. De plus, les resultats pourront etre 
confrontes a I'etude kinemetrique de ces echantillons qui devrait permettre de mettre en evidence des 
potentiels non axi-symmetriques. Enfin, I'influence du milieu dans lequel evoluent les galaxies sur leur 
cinematique sera etudiee. Pour cela, il sera necessaire de confronter I'echantillon GHASP a des echan- 
tillons de galaxies dans des environnements differents (amas, groupes, groupes compacts, binaires, etc.). 
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Lobjectif de la base de donnees Fabry-Perot, projet auquel j'ai participe, est justement de mettre a la 
disposition de la communaute scientifique les observations de galaxies de ces divers echantillons deja 
observes et a venir. En particulier, le 3D-NTT permettra d'observer de nouveaux echantillons. 

Galaxies de rUnivers lointain 

La comprehension des mecanismes de formation des galaxies et leur evolution a travers les ages 
est un des defis de ce debut de siecle. Quand et comment la matiere s'est-elle condensee pour former 
les structures observees dans TUnivers proche ? D'ou leur stabilite resulte-t-elle ? Quand les galaxies 

ont-elles forme leurs etoiles ? Quand les disques stellaires se sont-ils formes ? L'etude de la cinematique 
des galaxies permet de donner des indices pour repondre a ces questions. Cependant, I'observation des 
galaxies lointaines est fortement handicapee par la faible resolution spatiale due a leur faible dimension 
angulaire. 

Afin d'aider a I'interpr^tation des donnees cinematiques de ces galaxies lointaines, I'^chantillon GHASP 
a ete projete a grand decalage spectral (~ 1.7), dans les conditions d'observation obtenues sans optique 
adaptative. Les biais observationnels dus au manque de resolution spatiale ont ainsi pu etre etudies. 

1 . Le manque de resolution spatiale induit une diminution du gradient de vitesse, cependant, celui-ci 
se retrouve en partie dans les cartes de dispersion de vitesses sous forme d'un pic central. 

2. La courbe de rotation mesuree le long du grand axe des galaxies lointaines presente une forme 
typique de rotation en corps solide, en particulier car la pente interne est fortement diminuee par 
les effets de resolution. De plus, la vitesse maximale determinee a partir de cette courbe de rotation 
est fortement sous-estimee pour les galaxies dont la dimension est inferieure a trois fois la tache du 
seeing. 

3. Lajustement de modeles cinematiques aux champs de vitesses prenant en compte la faible resolu- 
tion spatiale permet statistiquement de retrouver la vitesse maximale avec une precision meilleure 
que 25% et Tangle de position du grand axe cinematique avec une precision meilleure que 5° pour 
des galaxies aussi petites que la tache du seeing. Cependant, le centre et I'inclinaison sont bien 
plus delicats a determiner, ce qui demontre I'interet d'utiliser des images du continuum en bande 
large obtenues par optique adaptative ou a partir de I'espace. En particulier, la valeur de rinclinaison 
fixe I'amplitude de la courbe de rotation deprojetee. 

4. La dispersion de vitesses intrinseque peut etre retrouvee a partir des modeles car lis permettent de 
soustraire la contribution due au gradient de vitesse. 

5. Les courbes de rotation des modeles sont plus fideles aux courbes de rotation reelles que les 
courbes de rotation mesurees le long du grand axe. Cependant, la forme de la courbe des modeles 
est simpliste puisque ces modeles ne possedent que deux parametres. 

Lutilisation conjointe des donnees GHASP projetees et des donnees cinematiques a champ integral de 
galaxies a grand decalage spectral de la litterature a permis de mettre en evidence des effets d'evolution. 

1 . Le resultat majeur est que la dispersion de vitesses des galaxies possedant un decalage spectral 
z > 1 est plus grand que pour les galaxies locales, impliquant que les disques observes a grand 
decalage spectral sont de nature differente. II pourrait s'agir de disques epais crees par accretion 
de nuages de gaz possedant une forte formation stellaire dont le support dynamique serait moins 
organise que localement. Par centre, la dispersion de vitesses des galaxies possedant un decalage 
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spectral z ~ 0.6 est assez similaire a celle des galaxies locales, ce qui implique que les disques 
actuels etaient deja formes il y a six milliards d'annees. 

Le programme IMAGES, pour lequel 68 galaxies ont actuellement ete observees a un decalage 
spectral z ~ 0.6 par FLAMES/GIRAFFE dans le visible, a ete mis en place afin d'etudier I'assem- 
blage de masses des galaxies depuis z = 1. En particulier, revolution de la relation de Tully-Fisher 
a ete etudiee. L'etude comparative de cette relation a partir de I'echantillon IMAGES et a partir 



de I'echantillon GHASP (projete et local) semble confirmer la conclusion avancee par |Puech et al. 
(|2008| selon laquelle les galaxies auraient double leur masse stellaire depuis six milliards d'annees. 
Par ailleurs, une etude est actuellement en cours avec I'utilisation conjointe des echantillons GHASP 
et IMAGES afin de sender revolution du moment cinetique des galaxies. Un sous-echantillon de 
GHASP representatif de I'echantillon IMAGES sera extrait et projete dans les memes conditions 
d'observation. 

3. Le projet MASSIV a pour objectif d'observer un echantillon de plus de cent galaxies avec un deca- 
lage spectral 1 < z < 1.8 dans un large intervalle de masses stellaires en vue d'etudier I'assemblage 
de masses dans ce domaine de decalage spectral. Ces observations sont obtenues par SINFONI, 
avec optique adaptative pour certaines d'entre elles. Les donnees SINFONI preliminaires a ce pro- 
gramme presentees dans cette these montrent que la cinematique des galaxies avec un decalage 
spectral z > 1 est comparable a la cinematique de disques en rotation mais avec une forte disper- 
sion de vitesses (~ 100 km s^^), souvent piquee a diverses positions et correlee au flux de la rale 
observee. Ces observations sont en accord avec les autres observations de la litterature et avec les 
conclusions avancees au point 1 . Dans le cadre du projet MASSIV, je mettrai a profit I'experience 
acquise durant cette these afin de prendre part au depouillement des donnees et a leur analyse. 
La constitution d'un echantillon complet et representatif et sa comparaison avec des echantillons 
locaux et des simulations numeriques permettra d'aboutir a des conclusions solides quant a la 
formation et revolution des structures. 

Afin de realiser la comparaison des galaxies lointaines et locales, il est necessaire de disposer d'echan- 
tillons de reference locaux de galaxies dans divers environnements. Les methodes de projection et d'ana- 
lyse appliquees a I'echantillon GHASP seront employees afin de projeter des galaxies binaires, des ga- 
laxies d'amas, des galaxies bleues compactes et des groupes compacts. Lutilisation du 3D-NTT pour 
observer de tels echantillons de galaxies sera determinante. Par ailleurs, la signature cinematique des 
barres mise en evidence sur les simulations numeriques sera recherchee sur les echantillons GHASP et 
BHaBar projetes afin de determiner quelle resolution est necessaire pour mettre en evidence des struc- 
tures barrees a grand decalage spectral sur les donnees cinematiques. Enfin, de la meme maniere que 
les effets de la resolution spectrale ont ete etudies a partir de I'echantillon GHASP, j'utiliserai cet echan- 
tillon afin de determiner si la relativement faible resolution spectrale des donnees SINFONI (~ 80 km s^^ 
centre ~ 20 km s^^ pour GHASP) a une incidence majeure sur leur analyse cinematique. 



Larrivee future des ELT permettra d'observer les galaxies lointaines avec une resolution spatiale com- 
parable a celle qui est aujourd'hui obtenue sur les galaxies proches. Cela ouvrira la vole a des etudes 
cinematiques poussees incluant revolution de la distribution de matiere dans les galaxies, et de la forme 
des halos de matiere sombre a travers les ages... 
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Cette annexe contient des documents concernant les instruments presentes dans le chapitre |7| En 
particulier, les plans, les schemas ainsi que les principaux objectifs scientifiques des instruments sont 
presentes dans des publications. 



A.1 Article V : 3D-NTT : a versatile integral field spectro-imager for 
the NTT 

Un premier article concernant le projet 3D-NTT (PI : M. Marcelin) (partieQTS) a ete publie dans les 
comptes-rendus de la conference SPIE qui s'est tenue a Marseille en juin 2008 ( [Marcelin et al.[ |2008) 
suite a la presentation d'un poster. 

Le 3D-NTT est un spectro-imageur a champ integral pour le visible permettant deux modes d'ob- 
servation : un mode basse resolution avec un filtre accordabe (R ~ 300 a 6000) possedant un grand 
champ de vue (17' x 17') et un mode haute resolution (R ~ 10000 a 40000) avec un Fabry-Perot a 
balayage (7' x 7'). II sera utilise comme instrument visiteur sur le NTT a partir de 2009. Deux grands 
programmes seront menes : "Caracterisation du milieu interstellaire de galaxies proches grace a des 
cartes 2D d'extinction et d'abondances" (PI : M. Marcelin) et "Accretion de gaz et feed-back radiatif 
dans les premiers ages de I'Dnivers" (PI : J. Bland Hawthorn), lis utiliseront tous deux principalement 
le mode filtre accordable. Get instrument est en cours de construction au sein d'une collaboration entre 
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le LAM (Marseille), le GEPI (Paris) et le LAE (Montreal). L'adresse du site internet de cet instrument est 

http : //www . astro . umontreal . ca/3DNTT[ 
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3D-NTT: a versatile integral field spectro-imager for the NTT 

M. MARCELIN P. AMRAM P. BALARD '■'\ C. BALKOWSKI O. BOISSIN J. 
BOULESTEIX C. CARIGNAN O. DAIGLE M-M. de DENUS BAILLARGEON B. 
EPINAT«, J-L. GACH «, O. HERNANDEZ ^% F. RIGAUD '■^\ P. VALLEE^^^ 
w LAM, CNRS UMR61 1 1 et Universite de Provence, 38 rue Frederic Joliot-Curie, 13013 Marseille 

FRANCE 

GEPI, Observatoire de Paris, CNRS UMR 81 1 1 et Universite Paris 7, 5 Place Janssen 92195 

Meudon Cedex FRANCE 
LAE, Universite de Montreal, C. P. 6128 succ. centre ville, Montreal, Quebec, H3C 3J7 

CANADA 



ABSTRACT 

The 3D-NTT is a visible integral field spectro-imager offering two modes. A low resolution mode (R ~ 300 to 6 000) 
with a large field of view Tunable Filter (17'xl7') and a high resolution mode (R ~ 10 000 to 40 000) 
with a scanning Fabry-Perot (7'x7'). It will be operated as a visitor instrument on the NTT from 2009. 
Two large programmes will be led: "Characterizing the interstellar medium of nearby galaxies with 2D maps of 
extinction and abundances" (PI M. Marcelin) and "Gas accretion and radiative feedback in the early universe" (PI J. 
Bland Hawthorn). Both will be mainly based on the Tunable Filter mode. This instrument is being built as a collaborative 
effort between LAM (Marseille), GEPI (Paris) and LAE (Montreal). The website adress of the instrument is : 
http://www.astro.umontreal.ca/3DNTT 

Kejrwords : Fabry-Perot, Integral field spectro-imager, Tunable Filter. 



1 INTRODUCTION 

Now that large telescopes, 8m to 10m diameter, are producing a wide quantity of data, their interpretation necessitates 
complementary informations that can be more easily obtained with smaller telescopes, 4m class for instance. Indeed, 
owing to their greater availability, these instruments are better adapted to key programmes of survey type, allowing 
statistical studies necessary for preparing observations on larger size telescopes. For instance, the detailed study of a 
large nimiber of nearby galaxies with a 4m class telescope will help defining the typical objects that will serve as a 
reference for distant galaxies to be observed with 8-lOm class telescopes. 

2 THE INSTRUMENT 

The 3D-NTT is a visible integral field spectro-imager that will be attached at the Nasmyth focus of the NTT. Basically it 
is a focal reducer inside which Fabry-Perot interferometers of low or high interference order can be placed separately or 
simultaneously, offering different observing modes. There are two main modes, a low resolution mode (detailed in 
section 2.3) and a high resolution mode (detailed in section 2.4). This instrument is being built as a collaborative effort 
between LAM (Marseille), GEPI (Paris) and LAE (Montreal). Details on the instrument and management of the project 
can be found on the website of the instrument: http://www.astro.umontreal.ca/3DNTT 

2. 1 The focal reducer 

Basically, the 3D-NTT is a focal reducer bringing the original fill focal ratio of the NTT to f:2.9. A collimator provides 
a parallel beam, with a 70mm pupil diameter. Fabry-Perot interferometers can be placed either in the pupil or in the focal 
plane (or both simultaneously) depending on the observing mode. Figure 1 shows the optical design, with the location of 
the main planes where the interferometers can be placed (focal plane and pupil plane). Figure 2 shows a 3D schematic 
view of the instrument when attached at the Nasmyth focus of the NTT. 
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A.2 GHaFaS 



A.2.1 Article VI : GHaFaS : Galaxy Ha Fabry-Perot System for the William Her- 
schel Telescope 



Un article sur la p remiere lumiere de I'lnstrument GHaFaS (presente dans la partie |1 .3.1) a ete publie 
par Hernandez et al.|(2008b | dans une revue a comite de lectur^ 



GHaFaS, un nouvel instrument a Fabry-Perot, est desormais operationnel au William Herschel Teles- 
cope (WHT). II a ete monte pour la premiere fois au foyer Nasmyth du WHT (4.2 m) a La Raima en juillet 
2007. Utilisant une technologie moderne, avec une resolution spectrale de I'ordre de R ~ 15000, une re- 
solution spatiale limitee par la turbulence atmospherique et un champ de vue circulaire de 4.8', GHaFaS 
apportera un nouveau regard sur le gaz ionise emettant dans la rale Ha dans I'univers proche. Beaucoup 
de programmes scientifiques peuvent etre etudies avec un Fabry-Rerot a balayage sur un telescope de 
4.2 m couple a des conditions atmospheriques de qualite. Les galaxies, mais aussi les regions Hi!, les 
nebuleuses planetaires, les restes de supernova et le milieu interstellaire diffus sont autant de sujets pour 
lesquels des donnees uniques peuvent etre obtenues rapidement. Des astronomes du Laboratoire d'As- 
trophysique Experimentale (LAE) de Montreal, du Laboratoire d'Astrophysique de Marseille (LAM-OAMR) 
et de rinstituto de Astrofisica de Canarias (lAC) ont inaugure GHaFaS en etudiant en detail la dynamique 
de plusieurs galaxies spirales proches. Un ensemble d'outils robustes de reduction et d'analyse des cubes 
de donnees obtenus par GHaFaS a egalement ete developpe. 



^ Publications of the Astronomical Society of tine Pacific 
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GHaFaS: Galaxy Ha Fabry-Perot System for the William Herschel Telescope 

O. Hernandez,' K. Fathi,-'' C. Carignan,' J. Beckman,'' J.-L. Gach,-^ P. Balard,' P. Amram,^ J. Boulesteix,^ 
R. L. M. Corradi,*, - M-M. de Denus-Baillargeon,' '' B. Epinat,'' M. Relano,' S. Thibault,* and P. Vallee' 

Received 2007 November 22; accepted 2008 April 29: published 2008 June 4 

ABSTRACT. GHqFaS, a new Fabry-Perot system, is now available at the William Herschel Telescope (WHT). It 
was mounted, for the first time, at the Nasmyth focus of the 4.2-m WHT on La Palma in 2007 July. Using modem 
technology, with a spectral resolution of the order R ~ 15, 000, and with a seeing-limited spatial resolution, GHa- 
FaS will provide a new look at the Ha-emitting gas over a 4.8' circular field in the nearby universe. Many science 
programs can be done on a 4.2-m class telescope in world-class seeing conditions with a scanning Fabry-Perot. Not 
only galaxies but H ii regions, planetary nebulae, supernova remnants, and the diffuse interstellar medium are sub- 
jects for which unique data can be aquired rapidly. Astronomers from the Laboratoire d' Astrophysique Experimen- 
tale (LAE) in Montreal, the Laboratoire d'Astrophysique de Marseille (LAM-OAMP), and the Instituto de 
Astrofi'sica de Canarias (lAC), have inaugurated GHqFaS by studying in detail the dynamics of some nearby spiral 
galaxies. A robust set of state-of-the-art tools for reducing and analyzing the data cubes obtained with GHqFaS has 
also been developed. 

Online material: color figures 



1. INTRODUCTION 

From 2007 July 2 to July 8, the new private instrument GHa- 
FaS'° was commissioned on the William Herschel Teslecope 
(WHT). The acronym GHoFaS stands for Galaxy Ha Fabry- 
Perot (FP) System, and gives an idea of the nature and the prime 
use of the instrument. It is a new generation FP interferometer, 
whose chief and powerful advantage is its high-sensitivity 
photon-counting detector coupled to a large field of view. GHa- 
FaS (which sounds like the Spanish word "gafas," for a pair 
of glasses) is used on the Ground-based High Resolution 



' Laboratoire d'Astrophysique Experimentale, Observatoire du mont Megan- 
tic & Departement de physique, Universite de Montreal, CP. 6128 succ. centre 
ville, Montreal, PQ, Canada H3C 3J7: ;olivier@astro.umontreal.ca. 

"Institute de Astrofisica de Canarias, C/ Via Lactea s/n, 38200 La Laguna, 
Tenerife, Spain. 

''Stockholm Observatory, AlbaNova University Center, 106 91 Stockholm, 
Sweden. 

' Consejo Superior de Investigaciones Cientificas, Spain. 

"'Laboratoire d'Astrophysique de Marseille, Observatoire Astronomique Mar- 
seille-Provence, Universite de Provence & CNRS, 2 place Le Verrier, 13248 
Marseille Cedex 4, France. 

^ Isaac Newton Group, Apartado de Correos 321, 38700 Santa Cmz de la 
Palma, Spain. 

'InstitutFresnel, CNRS & Universites Aix Marseille, 13397 Marseille Cedex 
20, France. 

^ Dpto. Fisica Teorica y del Cosmos, Universidad de Granada, Avda. Fuen- 
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*IMMERVISI0N, 2020 University, suite 2420, Montreal, PQ, Canada H3A 
2A5. 

'"More information can be found at http://www.iac.es/proyecto/ghafas/. 



Imaging Laboratory (GHRIL) platform of the Nasmyth focus 
of the WHT. 

GHqFaS is an improved version of the scanning Fabry-Perot 
system FaNTOmM (Hernandez et al. 2003), which is a resident 
instrument at the Observatoire du mont Megantic (OmM) 1 .6-m 
telescope and which has also been used as a visitor instrument on 
the Canada-France-Hawaii (CFH) and ESO La Silla 3. 6-m tele- 
scopes. The complete system is composed of a focal reducer, a 
calibration unit, a filter wheel for the order sorter filters, an FP 
etalon and an image photon-counting system (IPCS) camera. The 
IPCS is composed of an Hamamatsu intensifier multichannel 
plates (MCP) tube that intensifies every generated electron com- 
ing from the photocatode by a factor of 10". Each photon event, 
recorded on a DALSA CCD, is then analyzed by a centering al- 
gorithm. With this amplification, the camera has essentially no 
readout noise. Because of this, a zero-noise IPCS is to be pre- 
ferred to CCDs at very low flux level (Gach et al. 2002), even 
if the GaAs IPCS has only a detector quantum efficiency 
(DQE) of ~26%. Moreover, because of the fast scanning capabil- 
ity, it can average out the variation of atmospheric transmission, 
which is not possible with the long integration times needed per 
channel for the CCDs in order to beat the readout noise. 

In the last three years, around 150 galaxies were observed with 
the FaNTOmM system on the OMM, CFH, and ESO La Silla 
telescopes in the context of three large surveys: the SINGS sam- 
ples (Daigle et al. 2006b & Dicaire et al. 2008), a survey of barred 
galaxies, the BHaBAR sample (Hernandez et al. 2005), and a 
sample of Virgo spirals (Chemin et al. 2006). While the first 
scientific justification was to derive high-spatial-resolution opti- 
cal-rotation curves for mass-modeling purposes, the data were 
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A.2.2 Comment monter GHaFaS ? 

Durant les deux periodes d'observation de I'annee 2008 qui ont suivi les premieres observations de 
juillet 2007, un manuel pour le montage de I'instrument a ete redige par IVIarie-IVIaude de Denus Baillar- 
geon et moi-meme. II decrit toutes les operations a realiser (assemblage des elements optiques, cablage 
des elements, reglages optiques, configuration reseau), etape par etape, images a I'appui afin que I'utilisa- 
teur de instrument ait tous les elements pour que la mission d'observation soit un succes. Je ne presente 
ici que la premiere page de ce manuel. 
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GHaFAS INSTRUMENT SETUP 

1. Mechanical assembly 

For the mechanical assembly, each part is identified with a number. The numerical number is 
important, start with GFSOOO 1 , then mount on it GFS0002 and so on. A lot of screws are situated 
under the assemblies. See the InstructionsAssemblage.txt file for more details. (Note : the filter 
wheel shall not be installed between the focal reducer and the FP etalon, as shown on the 
schematics below, but in front of the focal reducer). Clean the optics before assembling all the 
parts. 




The light diffuser (depolished glass) has to be fixed between the calibration mirror and the 
calibration lamp (to the aluminum structure with shim stops). 

The table has been marked with a felt-pen to indicate the appropriate position for the assembly 
(i.e. roughly on the optical axis and at focus position). 

The camera can be mounted on its holder but must not be put in place before having completed 
the alignment procedure (see section 3). The FP etalon, the motorized calibration mirror and the 
filter wheel should also be put in place only once the alignment with the laser is finished, but they 
all can be mounted on their holders. 
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A.3 Article VII : Wide Field Spectrograph Concepts for the Euro- 
pean Extremely Large Telescope 

Get article a ete publie dans les comptes-rendus de la conference SPIE qui a eu lieu a Orlando en juin 
2006 par |Moretto et al.| ( |2006 ). II discute des objectifs scientifiques du projet WFSpec et presente les trois 



concepts presentes dans la section 1 .4 



Les specifications de haut niveau liees aux programmes scientifiques pour un spectrographe a grand 
champ sur un Extremely Large Telescope (ELT) ainsi que les divers concepts envisages sont presen- 
tes. Les dessins preliminaires correspondant aux differents concepts instrumentaux sont exposes : un 
champ integral monolithique (IFU), un champ integral subdivise (multi-IFU) et un nouveau type de filtre 
accordable. Ce travail s'integre dans les activites effectuees dans le cadre du groupe de travail "Instrumen- 
tation" du "ELT Design Study", un programme subventionne par la Communaute Europeenne, Framework 
Programme 6. 
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Wide Field Spectrograph Concepts for the 
European Extremely Large Telescope 

G. Moretto", R. Bacon^ J.-G. Cuby", F. Hammer', 
P. Amram^ S. Blais-Ouellette'', P.-E. Blanc^ J. Devriendt*', B. Epinaf , T. Fusco^ P. Jagourel'', 
O. Hemandez^ J.-P. Kneib^ I. Montilla'', B. Neicher-^ E. Pecontal'', E. Prieto*, M. Puech'^ 

^Laboratoire d'Astrophysique de Marseille (LAM),Marseille 13376, France 
''Centre de Recherche Astronomique de Lyon (CRAL),Saint Genis Laval 69561, France 
'^Observatoire de Paris (GEPl), Meudon 92195, France 
''photon etc, 5155 Decelles Avenue, Montreal, Quebec, H3T 2B1, Canada 
"^ONERA, BP72 - 29 avenue de la Division Leclerc, 92322 Chatillon, France 



ABSTRACT 

We report on the science case high level specifications for a wide field spectrograph instrument for an Extremely Large 
Telescope (ELT) and present possible concepts. Preliminary designs are presented which resort to different instrument 
concepts: monolithic integral field (IFU), multi-IFU, and a smart tunable filter. This work is part of the activities performed 
in the work package 'Instrumentation' of the 'ELT Design Study', a programme supported by the European Community, 
Framework Programme 6. 

Keywords: Extremely Large Telescope, Instrumentation. 



1. INTRODUCTION 



A technology development program towards a European Extremely Large Telescope (ELT) has been launched by the 
European Commission through the Framework Program 6 (FP6): the ELT Design Study. One work package in this study 
deals with instrument studies'. In a first phase, several 'small studies' will be performed, eventually followed by point design 

studies for a few of the instruments initially considered. As part of this exercise, several French laboratories joined to 
perform one of the 'small studies' for a wide field spectrograph, dubbed WFSPEC. WFSPEC is aimed at observing the high 
redshift Universe and investigate the mass assembly of galaxies across cosmic times. 

The objectives of the study are to establish, from the science case, the high level specifications for the instrument; perform 
conceptual design(s); evaluate performance; evaluate development risks and mitigations and finally compare the various 
solutions. We present preliminary designs based on three different concepts: monolithic IFU, multi-IFU, and a smart tunable 
filter. Work is in progress and the fmal evaluation of the various technical solutions is beyond the scope of this paper which 
only deals with the high level specifications derived from the science case and with the presentation of the 3 instrument 
concepts. 



Ground-based and Airborne Instrumentation for Astronomy, edited by Ian S. McLean, Masanori lye, 
Proc. of SPIE Vol. 6269, 62692G, (2006) • 0277-786X/06/$15 ■ doi: 10.1117/12.671548 



Proc. of SPIE Vol. 6269 62692G-1 
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Aide du programme utilise pour reduire les 
donnees Fabry-Perot presentees au chapitrel2 



Resume 

B.1 Le programme principal : computeeverything 12791 

B.2 Quelques autres programmes 12851 



Au cours de cette these, le programme de reduction ecrit en langage IDL a ete ameliore et utilise pour 
la reduction des donnees GHASP presentees dans le chapitre^ J'ai done mis le manuel d'utilisation a 
jour dans une version traduite en anglais presentee dans cette annexe. Actuellement, ce programme de 
reduction ne gere que les donnees acquises par les cameras a comptage de photons. Pour les donnees 
obtenues avec une camera CCD, 11 est done necessaire de creer prealablement un cube de donnees en 
utilisant par exemple le logiciel "ADHOCw". 



B.1 Le programme principal : computeeverytliing 

The main procedure is called computeeverything. By launching this procedure, all the steps of the 
reduction will be managed : 

• Integration of observation files (.ada) ; 

• Creation of a wavelength calibration phase map from calibration observations ; 

• Wavelength calibration of the cube ; 

• Spectral smoothing of the cube ; 

• Spectral correction of the cube using night sky spectrum from the cube itself ; 

• Night sky spectrum subtraction ; 

• Adaptive binning and/or spatial smoothing of the data cube ; 

• Construction of kinematical maps (continuum, line flux, radial velocity, velocity dispersion) ; 

• Computation of the astrometry for all the products using "Karma/Koords" software (semi-automatic) ; 

• Correction of the free spectral range uncertainty ; 



Annexe B: Aide du programme utilise pour reduire les donnees Fabry-Perot presentees au 
280 chapitreE 



• Cleaning of the maps ; 

• Automatic adjustment of a data cube from a user modified velocity field. 



B.1.1 Description des options de computeeverything 

The syntax to call the procedure is : 

pro computeeverything, dir, cieldir, calibdir, adadir, conffile = conffile, name = name, astron = astron, plot 
= plot, fits = fits, correctguiding = correctguiding, guidingnobreak = guidingnobreak, ignorecycle = igno- 
recycle, spectral_smooth = spectral_smooth, snr = snr, targetsn = targetsn, fwhm = fwhm, remove_sky = 
remove_sky ohmap_remove_sky = ohmap_remove_sky ohmap_degree = ohmap_degree, maps = maps, 
clean = clean, manual_clean = manual_clean, fsr=fsr, align = align, thresholdalign = thresholdalign, maxa- 
lign = maxalign, passalign = passalign, coadd = coadd, continumflat = continumflat, noflat = noflat, autorv- 
monolevel = autorvmonolevel, expand = expand, adjustrv nosmooth = adjustrv nosmooth, tryhard_voro 
= tryhard_voro, calibadhoc = calibadhoc, startfromneb = startfromneb, adacieldir = adacieldir, scalefactor- 
ciel = scalefactorciel, exit_at_end = exit_at_end 

The most important options of this procedure can be summarized in a configuration file (fits header for- 
mat) produced by the user friendly Qt based program reducWizard available at http: //www . astro.] 
[umontreal . ca/~odaigle/reductionl This program uses information given by the user and can also 
use information stored in observation files (.adt and .adp files). Thus the syntax become lighter : 

pro computeeverything, conffile = conffile, align = align, thresholdalign = thresholdalign, maxalign = 
maxalign, passalign = passalign, coadd = coadd, continumflat = continumflat, noflat = noflat, autorvmo- 
nolevel = autorvmonolevel, expand = expand, adjustrv nosmooth = adjustrv nosmooth, tryhard_voro = 
tryhard_voro, calibadhoc = calibadhoc, startfromneb = startfromneb, adacieldir = adacieldir, scalefactor- 
ciel = scalefactorciel, exit_at_end = exit_at_end 

For clarity, are first presented options that can be set using reducWizard facility. The location for setting 
the parameters is given in italic between brackets : 

• conffile : String variable containing the name of the configuration file created by reducWizard. 

• name : String variable containing the name of the object {Params / Object name). Note that it will 
be used for astrometry purpose only. 

• dir : String variable containing the directory name in which the products of the data reduction are 
stored {Data / Output directory). This directory should contain an .adp file with the information about 
the observation when no configuration file created by reducWizard is not used. 

• calibdir : String vector variable containing the directory names where are stored the raw calibration 
files {Data / Calibration directory directories separated by a coma). 

• adadir : String variable containing the directory name in which the raw data is stored {Data / Obser- 
vation directory). 

• cieldir : String variable containing the directory name in which are located subdirectories with the 
calibration and the observation. This keyword is used for convenience, in order to avoid to have to 
specify the whole path twice for the two keywords calibdir and adadir. When using reducWizard, 
the whole path is automatically given in adadir and calibdir. 
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astrom : Binary value specifying tliat astrometry during tine reduction is desired {Data / Misc / Semi- 
automatic astrometry (thirougii koords)). Tine astrometry is performed using tine softaware "Koords" 
from "Karma" package. Tine user will have to interact manually with "Koords". However, reference 
XDSS data is automatically downloaded from DSS server. Be sure to have an internet connexion 
and to have provided a correct name for your object or to download reference images by yourself 
previously. Default is : no astrometry. 

plot : Binary value indicating that maps and graphics have to be displayed (1) or not (0) during the 
reduction {Data / Misc / Plot while working). Note that setting this option to is problematic with 
options requiring user to interact. Default is 0. 

fits : Binary value indicating that files must be save in fits format (1) or in "ADHOCw" format (0) 
{Data / Misc / Output to fits files (instead of AD ? files)). Default is 0, i.e. "ADHOCw" format, 
correctguiding : Binary value setting the telescope guiding error correction option {Data / Integra- 
tion/Guiding correction). Set to one if guiding correction is required during integration of observation 
files (.ada). In that case, user is asked to choose at least three reference stars on the first cycle, 
the instructions are written in IDL terminal. If not enough stars are present, the guiding correction 
can be aborted by middle clicking and the configuration file (if used) will be updated accordingly. 
The position of the reference stars are stored in stars. ad1 file. The file format is : line : x first star 
position, line 1 : y first star position, line 2 : x second star position, etc. Default is : no guiding 
correction. 

guidingnobreak : Binary value specifying if a step of the guiding system has happened during the 
observation {also Data / Integration / Guiding correction). This was frequently at Mont Megantic 
Observatory, Canada, during observations of SINGS sample. Set to if a step happened. Default 
is 1 : no step. 

ignorecycle : Vector of integers indicating the cycles to ignore during the integration process of raw 
data {Data / Integration / Cycles to ignore separated by a coma). 

spectral_smooth : Spectral smoothing options (2-elements vector). A post wavelength calibration 

spectral smoothing can be done (first element) {Data / Spectral / Neb spectral smoothing). Spec- 
tral smoothing is usually done after the wavelength calibration (second element) {Data / Spectral / 
Lambda spectral smoothing). Set to for no spectral smoothing, to 1 for a hanning spectral smoo- 
thing, to 2 for a three channels gaussian smoothing. Default is [0,1] : hanning spectral smoothing 
after the calibration. 

spatial_smooth : Spatial smoothing options (2-elements vector). A post wavelength calibration 
spatial smoothing can be done (first element) {Data / Spatial / Neb spatial smoothing). However 
spatial smoothing is usually done after the wavelength calibration (second element) {Data / Spatial 
/Lambda spatial smoothing). Set to if no spatial smoothing, to 1 if the voronoi adaptive binning 
technique have to be used (not available before wavelength calibration), to 2 for a 3 x 3 pixels binning 
or to 4 for a two dimension gaussian smoothing. Default is [0,0] : no spatial smoothing, 
snr : Signal to noise ratio definition for voronoi adaptive binning {Data / Spatial / SN method). Five 
definitions are available : 

/j\ line_flux /q\ line_flux ir}\ harycenter_heigth 

^ ' ^/line^flux+line_width_contin^' ^ ' line_width_contmuum' \ > a_continuum ' 

(4) ■ : the pixel flux is the sum of all the channels of the original data cube (without any 

Y pixel J lux 

correction), (5) \/line_flux : it is a poissonnian like signal to noise ratio definition. Default is 1 . 
targetsn : Target signal to noise ratio for voronoi adaptive binning {Data/ Spatial /SN). Default is 5. 
fwhm : Full width at half maximum in pixels of the two dimension gaussian smoothing {Data / Spatial 
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/ FWHM). This is a 2-elements vector, tine first element used for tine post wavelengtli calibration 
smoothing, and the second for the last smoothing. Default is [2,3]. 

• remove_sky : Binary value specifying if sky spectrum has to be removed from the data cube {Data 
/ Sky / Sky subtraction). : no. 1 : yes. Default is 1. 

• ohmap_remove_sky : Method specifying the method that has to be used to subtract the sky {also 
Data / Sky / Sky subtraction). Four methods are possibles. (1) Median spectrum ; (2) Sky cube 
polynomial fitting; (3) Sky from the interferograms (non wavelength calibrated data cube), usual 
method for Tunable Filter data. Better if no smoothing before the wavelength calibration is done ; (4) 
Sky cube interpolation. For photon counting camera data, (2) usually gives the best results. Default 
is 1. 

• ohmap_degree : Degree of the polynomial sky cube fitting {Data / Sky / Polynomial degree). Default 
is 4. 

• maps : 3-elements binary vector. First element : Total line width map {Data / Maps / Total width). 
Second elements : Dispersion in the continuum map {Data / Maps / Continuum sigma). Third ele- 
ment : Barycenter height {Data / Maps / Barycenter height). Set to 1 for desired maps. Default is 
[0,0,0] (none of these maps). 

• clean : Binary value indicating if cleaning is desired {Data / Maps / Clean maps). Set to 1 to try 
cleaning. Default is 0. 

• manual_clean : Binary value indicating wether regions for cleaning are given by the user (1) or are 
computed automatically (0) {Data / Maps / Manually choose regions). Default is 0. 

• fsr : Binary value indicating wether free spectral range jumps may be corrected (1) or not (0) {Data 
/Maps / Correct FSR jumps). In the case the correction is requested, user is prompted to define a 
polygonal region by clicking on the map. When the region is selected, the user may indicate if the 
free spectral range has to be added (+) or subtracted (-). The map is then updated and the user can 
choose another region if necessary by answering the prompt. Default is 1 . 

The other options are only available using command line or using the option available in Data/ Misc/ 
Use modified launch command with reducWizard. They are presented hereafter : 

• align : Binary value that specifies that a spectral correction using sky spectrum has to be done. : 
no. 1 : yes. Default is 0. 

• thresholdalign : Cross correlation factor value beyond which a spectrum is considered to be domi- 
nated by sky spectrum. Cross correlation is done with respect to the data cube median spectrum. 
The value must range from to 1 . Default is 0.9. 

• maxalign : Maximum spectral correction in channel that can be done by the spectral correction 
routine. Value must range from 2 and the number of spectral channels of the data cube. Default is 
the number of spectral channels. 

• passalign : Maximum number of iterations for spectral correction using sky cube. The value must 
be greater than 0. Usually, the algorithm should converge in two or three iterations. Default is 20. 

• coadd : Binary value that specifies if the directory dir contains a data cube that have been coadded 
(using the routine coaddjambdajiles). : no. 1 : yes. When this option is set, only cube whose 
name contains the string -coadd are used. Default is 0. 

• continumflat : During spectral correction using sky cube, this option tells the routine that the flat 
must be computed using the continuum level of each sky pixel (1) or that it must be computed using 
the data cube itself where it is not dominated by the object (0). Default is 0. 

• noflat : This option tells that no flat has to applied on the data cube (1 ) during the spectral correction 
using sky cube. Otherwise, the cube is corrected (0). Default is 1 . 
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• autorvmonolevel : Monochromatic flux beyond which a automatic search of emission lines corre- 
lated with the brightest neighbor lines has to be done. 

• expand : By default, the adaptive binning routine using only regions where calibration is considered 
as valid in order to eliminate vignetted areas. However, when using coadded cubes, this masking 
is no more valid. If the program coaddlambdafiles has been used with the option expand = 1 , this 
keyword has to be set to 1 . 

• tryhard_voro : Adaptive binning algorithm accretes spectra in order to reach the requested signal 
to noise. However, it happens that the signal to noise diminishes when adding a new spectrum. 
This event makes the bin aborted and all the pixels of this bin are excluded for further bin accretion. 
Setting this parameter to 1 makes the previous pixels still usable (but not the one that made the 
signal to noise ration diminish in order to avoid an infinite loop on its spectrum) but increases the 
computing time. Default and recommended is 1. 

• calib_adhoc : If one wants to use a calibration computed using "ADHOCw", this parameter must 
be set to one, and the file Phas_prb.AD2 must be present in the object directory Otherwise, the 
calibration is computed by the data reduction software (0). Default is 0. 

• startfromneb : This option is particularly important since it enables to avoid the integration steps 
and to start from a non wavelength calibrated cube (has to be used for CCD observations instead 
of photon counting cameras). The cube must be called neb.adS, be present in the object directory 
and the parameter must be set to one. Default is 0. 

• adacieldir : Specifies the directory in which are located observation files of the sky (when a sky has 
been observed, for instance because the object covers the whole field of view). By default, the sky 
is computed from the object cube. 

• scalefactorciel : This option must be used when the previous option is used. It tells the program 
how to compensate the integration time between object and sky observations. For instance, if the 
object has been observed twice the time for the sky, this parameter has to be set to 2. 

• exit_at_end : This option make the program quit IDL at the end of execution. Default is 0. When the 
reduction is launch from reducWizard, this keyword is set to 1 . 

B.1 .2 Exemple d'utilisation de computeeverything 

computeeverything, 'ngc5713', Vhome/user/observations/ciel', ['M282', 'M284'], 'M283', targetsn = 7, 
spatial_smooth = [0,1], align = 1, plot = 1, correctguiding = 1, spatial_smooth = [0,0], ignorecycle = [5, 6, 8]. 

This calling sequence of computeeverything proceeds to the data reduction of observations loca- 
ted in /home/user/observations/ciel/M283 directory, using calibrations placed in /home/user/obser- 
vations/ciel/M282 and /home/user/observations/ciel/M284. Cycles 5, 6 and 8 are discarded. A guiding 
correction will be done (correctguiding = 1) during the integration of observation data without searching 
for a guiding break (since guidingnobreak is set to 1 by default). The integrated data cube is then calibra- 
ted in wavelength before a hanning spectral smoothing is applied on the data (by default spectral_smooth 
is set to [0,1]). The data cube wavelength calibration is calibrated by using sky lines (align = 1). The next 
step is the subtraction of a sky cube computed from a 4 degrees polynomial fit (default is remove_sky 
= 1, olimap_remove_sky = 1 and olimap_degree = 4). Then an adaptive spatial binning with a target 
signal to noise ratio of 7 is done (spatial_smootli = [0,1] and targetsn = 5), and the maps are created. 
The following files are created : 
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• calibration.adS : Calibration cube resulting from the addition of the two calibrations located in M282 
and M284. 

• cal_prb.ad2, cal_bru.ad2, cal_sum.ad2, cal_rv.ad2, cal_cen.ad1 , cal_finesse.ad1 , cal_valid.fits : 

Files extracted from the calibration cube. cal_prb.ad2 : parabolic phase file used to convert an in- 
terferogram cube into a wavelength ordered cube. cal_bru.ad2 : raw phase file that contains the 
position in channel of the calibration line barycenter. cal_sum.ad2 : File containing the sum of the 
spectrum for each pixel of the calibration cube. cal_rv.ad2 : Position of the calibration line bary- 
center after applying the calibration to the calibration cube itself in order to check the validity of the 
parabolic phase. cal_cen.ad2 : Position (x,y) of the center of the calibration rings. cal_f inesse.ad2 : 
Finesse computed in the whole calibration cube. cal_valid.fits : Mask indicating where the calibra- 
tion is valid in order to eliminated vignetted areas. 

• neb.adS : Interferogram data cube obtained from the integration of the observation data located in 
M283. 

• adasort.txt : File containing the rejected channels and cycles during integration. 

• valid_reg.fits : Mask indicating where the observation is valid in order to eliminate vignetted areas 
due to filters. 

• stars.adi : File storing the position of stars used for guiding correction. 

• lambda.adS : Wavelength calibrated cube after applying the parabolic phase correction to neb.adS. 

• lambda-SZ1.ad3 : Data cube after hanning spectral smoothing. 

• lambda-SZ1-aligned.ad3 : Data cube after alinement using sky lines. 

• lambda-SZ1-aligned-0Hmap.ad3 : Sky subtracted data cube. 

• iciel.adS : Sky cube. 

• ohmap-SZ1.ad2 : Mask indicating the regions from which the sky cube as been computed. 

• lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad3 : Cube on which have been applied the adaptive 
binning with a signal to noise ratio of 7. This cube contains the raw result of bin accretion. 

• lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad3 : Cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad3 on 
which a Delaunay triangulation has been applied in order to smooth bin edges. 

• lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned-adjusted.ad3 : Cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07- 
binned.adS on which an automatic search of emission lines in low line flux regions has been done 
using correlation with neighbor strong emission lines. 

• lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad3 : Cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned- 
adjusted.adS on which a Delaunay triangulation has been applied in order to smooth bin edges. 

• rv-SZ1-aligned-0Hmap.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap.ad2, cont-SZ1-aligned-OHmap.ad2, disp- 
SZ1-aligned-0Hmap.ad2 : Radial velocity (rv), line monochromatic flux (mono), continuum (cont) 

et velocity dispersion (disp) maps extracted from the cube lambda-SZ1-aligned-0Hmap.ad3. 

• rv-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad2, cont- 
SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad2, disp-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad2 : Radial ve- 
locity (rv), line monochromatic flux (mono), continuum (cont) et velocity dispersion (disp) maps 
extracted from the cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned.ad3. 

• rv-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2, cont-SZ1-aligned-OHmap- 
sn07.ad2, disp-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Radial velocity (rv), line monochromatic flux (mono), 
continuum (cont) et velocity dispersion (disp) maps extracted from the cube lambda-SZ1-aligned- 
OHmap-sn07.ad3. 

• rv-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned-adjusted.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned-adjusted.ad: 
cont-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned-adjusted.ad2, disp-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned- 
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adjusted.ad2 : Radial velocity (rv), line monochromatic flux (mono), continuum (cont) et velo- 
city dispersion (disp) maps extracted from the cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-binned- 
adjusted.adS. 

• rv-SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad2, cont- 
SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad2, disp-SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad2 : Radial 
velocity (rv), line monochromatic flux (mono), continuum (cont) et velocity dispersion (disp) maps 
extracted from the cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-sn07-adjusted.ad3. 

• binSize-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Map indicating for each pixel the size of the bin to which 
it belongs for an adaptive binning with a target signal to noise of 7. 

• binnum-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Map indicating for each pixel the index of the bin to which 
it belongs for an adaptive binning with a target signal to noise of 7. 

• binCentroid-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Mask indicating the centroids of the bins for an 
adaptive binning with a target signal to noise of 7. There is one point per bin. 

• signal-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Signal map for an adaptive binning with a target signal to 
noise of 7. 

• noise-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Noise map for an adaptive binning with a target signal to 
noise of 7. 

• sn-SZ1-aligned-OHmap-sn07.ad2 : Signal to noise ratio map for an adaptive binning with a target 
signal to noise of 7. 

• skyflat.ad2 : Amplitude correction applied on the cube when alining with sky lines (for creating 
lambda-SZ1 -aligned.adS). 

• offset.ad2 : Spectral correction (expressed in spectral channels) applied on the cube when alining 
with sky lines (for creating lambda-SZ1 -aligned. ad3). 



B.2 Quelques autres programmes 

B.2.1 Addition de cubes de donnees 

Two routines are available to perform this job. 

B.2.1. 1 Solution 1 : coaddlambdafiles 

This procedure can be used in order to add two data cubes. Cubes must be observed with the same 
interferometer since no spectral adjustment is done (only a translation). The procedure can find the spatial 
and spectral translations to perform in order to add two cubes by itself. When the cubes have only few 
common information, a file called alignzone.adz can by created in the directories of both cubes to add. 
The zone defined in each files should correspond approximately to the same zone on the galaxy. The 
translation is then computed from this zone. 

The calling sequence of the procedure is 

coaddlambdafiles, dirs, align = align, remove_sky = remove_sky, spectral_smooth = spectral_smooth, 
ohmap_remove_sky = ohmap_remove_sky, expand = expand. 
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The options are the following : 

• dirs : Directories in which is stored the data. At least two directories have to be specified. The result 
is created in the first directory. 

• align, remove_sky, ohmap_remove_sky, spectral_smooth, : These option must be identical to 
the one used to create the cube by computeeverything. They are used by coaddlambdafiles in 
order to find which cube to add. 

• expand : By default, coaddlambdafiles creates files with the same size as the file of the first 
directory. When addition is done in order to enlarge the field of view, this option must be set to one. 



B.2.1.2 Solution 2 : addcubesastrometry 

This procedure has been developed since the astrometry has been integrated to the reduction pipeline. 
It uses this information in order to recover the translations needed to add the cubes. It also uses information 
stored in cubes header in order to compute the translation needed in the spectral direction. 

The calling sequence of the procedure is 
addcubesastrometry, dir1, dir2, diradd, filename. 

The options are the following : 

• dirl : Directories in which is stored the first cube. 

• dir2 : Directories in which is stored the second cube. 

• diradd : Directories in which is computed the added cube. 

• filename : Name of the files to be added that have to be the same for both cubes. It is also the 
name of the added cube but with the string -coadd before the extension. 



B.2.1 .3 Protocole a suivre pour I'addition de cubes 

Before adding cubes, it is necessary to create them in an identical way. Here is an example for the re- 
duction of galaxy NGC 5033. Since it has been observed using two different interference filters, the cubes 
have to be added before applying the last steps of reduction (adaptive binning, maps extraction, ...). 

computeeverything, 'ngc5033-1', Vhome/user/observations/ciel', ['W021', 'W024'], 'W022', spetral_smooth 
= [0,1], align = 1, plot = 1, correctguiding = 1, spatial_smooth = [0,0]. 

computeeverything, 'ngc5033-2', Vhome/user/observations/ciel', ['W021', 'W024'], 'W023', spectral_smooth 
= [0, 1], align = 1, plot = 1, correctguiding = 1, spatial_smooth = [0,0]. 

coaddlambdafiles, ['ngc5033-1', 'ngc5033-2], align = 1, spectral_smooth = 1 
or 

addcubeastrometry, 'ngc5033-1', 'ngc5033-2', 'ngc5033-1','lambda-SZ1-aligned-OHmap.ad3' 
computeeverything, 'ngc5033-1', Vhome/user/observations/ciel', ['W021', 'W024], 'W022', spectral_smooth 
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= [0, 1], align = 1, plot = 1, correctguiding = 1, spatialjsmooth = [0, 1], tryhard_voro = 1, targetsn = 7, coadd 
= 1 

The two first calls to computeeverything make the basic data reduction for the two observations : in- 
tegration with guiding correction, hanning spectral smoothing, sky line alinement, sky subtraction. Note 
that spatial adaptive binning is not done at this stage. The results are respectively stored in ngc5033-1 
and ngc5033-2 directories. 

The call of the two adding functions makes the same job. It uses files lambda-SZ1 -aligned-0Hmap.ad3 
previously created in directories ngc5033-1 and ngc5033-2 and make the addition in directory ngc5033-1 
with the name lambda-SZ1-aligned-OHmap-coadd.ad3. 

Last call to computeeverything takes this cube and does the last reduction steps. All the created files 
will contain the substring -coadd in their names. 



B.2.2 Soustraction des reflets parasites : ghost2d et ghostSd 

it can happen that observations are affected by ghosts. A ghost subtraction routine is available in order 
to subtract two kinds of ghosts that are usually present on the data : a focused one and a defocused one. 
In order to do a clean ghost subtraction, a set of parameters needs to be adjusted by the user. First of all, a 
full reduction has to be done in order to determine the calibration center (center of the reflections) but also 
to check the existence of such ghosts. Usually they are present because of bright line emitting regions. In 
such a case, the ghost is visible on the velocity field as a symmetrical region with the same velocity The 
use of adaptive binning makes the detection of ghost easier. In order to do an accurate subtraction, it is 
better if the observation contains several bright stars that cause several ghosts. 

The procedure is the following in order to adjust the parameters : One must use the routine ghost2d. 
The calling sequence is : 

result = ghost2d(image = image, center = center, refH = refH, refl2 = refl2, rin = rin, rout = rout, ho- 
rnet = homot, ex1 = ex1, ey1 = ey1, ex2 = ex2, ey2 = ey2) 

Here are some explanations about the inputs : 

• image : This image should be the sum over spectral dimension of the cube neb.ad3 or Iambda.ad3. 
The ghost subtraction will be calibrated using this image. 

• center : This is the center of reflection. If one is working in the reduction directory, by default the 
programs search for the center specified in cal_cen.ad1 , which should be the center for ghosts. 

• refll : This is the reflection factor of the focused ghost. By default this parameters is set to 0.01 . 

• refl2 : This is the reflection factor of the defocused ghost. By default this parameters is set to 0.1 . 

• rin : The defocused ghost is simply modeled as the pupil of the instrument, that is usually a circular 
mirror (primary) with a circular obstruction (secondary mirror). This parameter is the radius in pixel 
of the inner obstruction as observed on the ghost. Default is 10 pixels 

• rout : This is the radius in pixel of the primary mirror. Default is 38 pixels. 

• liomot : Due to defocus, this reflection is usually not exactly symmetrical to the object. An homo- 
thetie factor is then needed to recover correctly the ghost position. Default is 1 (no homohetie). 
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• exi : It is possible that the center needs to be adjusted for the focused reflection. This is the shift in 
pixel in x direction. 

• eyi : This is the shift in pixel in y direction. 

• ex2 : It is possible that the center needs to be adjusted for the defocused reflection. This is the shift 
in pixel in x direction. 

• ey2 : This is the shift in pixel in y direction. 

The function returns the corrected image. The user has to display it in order to check if the subtraction has 
been done correctly. Ghost parameters have to be adjusted separately for both reflections, by setting the 
reflection factor of the other reflection to 0. For the focused reflection, one should start to adjust the center 
(using parameters exi and eyi) and then the reflection factor. For the defocused reflection, one should 
start to adjust the center (using parameters ex2 and ey2) and the homothetie factor. Once it is done, 
the pupil shape should be adjusted (parameters rin and rout. Then the reflection factor can be adjusted. 
Once these adjustments are done, a complete ghost subtraction has to be done, and eventually further 
adjustments can be made. 

The ghost subtraction now needs to be performed on the data cube calibrated in wavelength or not by 
using the routine ghostSd. The calling sequence is : 

result = ghost3d(cube = cube, center = center, refH = refH, refl2 = refl2, rin = rin, rout = rout, tiornot 
= tiornot, ex1 = ex1, ey1 = ey1, ex2 = ex2, ey2 = ey2) 

The parameters must be set to the values previously determined. The function returns the ghost sub- 
tracted data cube that the user has to write using writefits or writeadS functions (depending on the 
format chosen for reduction). It is better if the header/trailer of the non ghost subtracted cube is attached 
to the corrected cube. One can now restart data reduction by renaming the corrected cube as the non 
corrected one. A copy of the non corrected cube should be done for backup in case the subtraction is still 
not accurate enough. All the products of the reduction after cube creation have to be deleted in order that 
the reduction starts from the corrected cube. 



B.2.3 Autres routines utiles 

in this section, the most usefull routines for manipulating data are described. All the routines used for 
data reduction are available on the website http : / / www, astro . umontreal . ca/f antomm/re du ctio n[ 

• readad3(f ile_name, trailer, xyz = re). This function returns the cube read from the ad3 file f ile_name. 
The cube trailer is put in the variable trailer if specified. The trailer has the format of the structure 

ad3_trailer, defined in the file ad3_trailer define. pro. This routine can read gzipped files .ad3.gz. 

The cube is oriented as [x,y,z] when the variable xyz = 1 . By default, the cube is oriented as [z,x,y] 
(z is the spectral dimension). 

• writead3(file_name, cube, trailer, data_xyz = dx, write_xyz = dw). This function writes the cube 
cube in the .ad3 file ad3, with its trailer if specified in variable trailer. If no trailer is specified, a 
generic trailer is attached to the cube. The keyword data_xyz specifies the orientation of the input 
cube : data_xyz = means that the orientation is [z,x,y] (default) whereas data_xyz = 1 means that 
the orientation is [x,y,z]. The keyword write_xyz tells how to write the file. When write_xyz = 0, the 
cube is written as [z,x,y] (default). When write_xyz = 1, the cube is written as [x,y,z]. The file is 
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gzipped when the field was_com pressed of the ad3_trailer structure is set to 1 or if the file name 
contains the extension .gz. 

• readad2(file_name, trailer) : This function returns the image read from the ad2 file file_name. The 
image trailer is put in the variable trailer if specified. The trailer has the format of the structure 
ad2_trailer, defined in the file ad2_trailer define.pro 

• writead2(file_name, image, trailer) : This function writes the image image in the .ad2 file ad2, with 
its trailer if specified in variable trailer. If no trailer is specified, a generic trailer is attached to the 
image. 

• readadi (f ile_name) : This function reads a .ad1 file and returns its contents. 

• writead1(file_name, data) : This function creates a .ad1 file and writes the contents of the variable 
data. 

• ad3ToFits(ad3, fits, fits_xyz = fx) : This function converts the .adS file adS into the .fits file fits. 
The fits header will be created from the adS trailer. The option fits_xyz tells how to write the file : 
fits_xyz = writes the dimensions as [z,x,y] and fits_xyz = 1 writes the dimension as [x,y,z]. Default 
is fits_xyz = 1 . 

• ad2ToFlts(ad2, fits) : This function converts the .ad2 file ad2 into the .fits file fits. The fits header 
will be created from the ad2 trailer. 

• fitsToAd3(fits, ad3, trailer, ad3_xyz = ax) : This function converts the .fits file fits into the .adS file 
adS. The variable trailer contains the trailer that will be happened to the file. The adS trailer will be 
completed with the fits header information. The option ad3_xyz tells how to write the file : ad3_xyz 
= writes the dimensions as [z,x,y] and ad3_xyz = 1 writes the dimension as [x,y,z]. Default is 
ad3_xyz = 0. 

• fitsToAd2(fits, ad2, trailer) : This function converts the .fits file fits into the .ad2 file ad2. The 
variable trailer contains the trailer that will be happened to the file. The ad2 trailer will be completed 
with the fits header information. 
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Resume 



C.1 Determination des parametres des spectres a raies d'emission 12911 

C.2 Des longueurs d'onde aux vitesses 12931 

Cette annexe explique comment determiner la vitesse et la dispersion de vitesses a partir d'un spectre 
d'une rale d'emission : les parametres de la rale (flux, position, largeur) peuvent etre determines par la 
methode des moments (utilisee pour les donnees GHASP presentees au chapitre^ et dans la partie\3^ 



ainsi que par la methode de I'ajustement d'une gaussienne a la rale d'emission (utilisee pour les donnees 



SINFONI presentees dans la partie 3.2) ; enfin I'effet Doppler-Fizeau dans le cadre relativiste est utilise 



pour convertir les longueurs d'onde en vitesses. 



C.1 Determination des parametres des spectres a raies d'emission 

Les parametres d'interet des spectres a raies d'emission sont le niveau de continuum du spectre, 
le flux de la rale, sa position et sa largeur qui est generalement definie soit comme sa largeur a mi- 
hauteur, soit comme sa dispersion (voir Figure [CJ]. II existe plusieurs methodes pour determiner ces 



parametres. Certaines methodes peuvent prendre en compte les effets d'asymetrie des raies dus a des 
phenomenes d'absorption lies a I'inclinaison des galaxies, a I'existence de profils doubles ou encore a 
des profils bruites. Cependant, les methodes utilisees au cours de cette these n'ont pas pris en compte 
ces effets. En particulier, lorsque I'inclinaison des galaxies etait superieure a 75°, plutot que d'utiliser la 
courbe de rotation, nous avons prefere utiliser le diagramme position-vitesse a partir duquel 11 est possible 
de mesurer les vitesses en utilisant I'enveloppe externe des profils. Cette partie expose deux methodes 
classiques : la methode des moments, utilisee pour determiner les cartes cinematiques des donnees 



GHASP (parties 2.1 et 34), et la methode d'ajustement d'une gaussienne, utilisee pour les donnees 



SINFONI (partie [3:21. 
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Annexe C: Determination des vitesses et des dispersions de vitesses 
(chapitres[2]et[3|) 
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Fig. C.1 : Exemple d'une raie d'emission (gaussienne) centree sur la longueur d'onde Xq = 6563 A, avec 
une dispersion o = 0.4 A et un continuum de 0.1. Le flux de la raie correspond a I'aire grisee. 



C.1.1 La methode des moments 

Le spectre S mesure est discretise par I'echantillonnage en longueur d'onde. On peut le decomposer 
en une raie R{Xi) et un continuum C : 

S{Xi)^R{Xi)+C 

Le continuum est generalement estime a partir des elements du spectre qui sont hors de la raie : la 
methode calcule la moyenne des elements du spectre dont le flux est inferieur a un seuil. Celui-ci est 
determine a partir du profil : le maximum du profil est mesure et le seuil correspond a la valeur du flux du 
premier element autour de la raie pour lequel le flux remonte. 

Une fois le continuum determine, on peut calculer les moments de la raie d'emission. Le flux F est 
alors defini comme etant la somme du flux pour chaque longueur d'onde elementaire : 

F = l^Rih) = l^^^Mk) 

i i 

Cela correspond a la definition du moment d'ordre zero de la raie. La longueur d'onde A de la raie va etre 
definie comme etant son barycentre, soit sa longueur d'onde moyenne : 

F 

Ceci correspond au moment d'ordre un de la raie. La dispersion o de la raie est I'ecart moyen entre 
chaque longueur d'onde elementaire du spectre de la raie et le barycentre A precedemment defini : 

La dispersion est ainsi determinee a partir du moment centre d'ordre deux de la raie. En pratique, pour 
ecourter le temps de calcul, I'algorithme utilise emploie la relation suivante : 




C.2 Des longueurs d'onde aux vitesses 



293 



On pourrait egalement calculer les ordres successifs afin de determiner des parametres d'asymetrie 
de la rale. Cependant, plus I'ordre est eleve, plus il est necessaire d'avoir un spectre de bonne qualite. 
Cette methode possede I'avantage de ne rien presupposer sur le spectre, en particulier sur sa symetrie. 



C.1.2 Ajustement d'une gaussienne 

Generalement, le spectre de rales d'emission est relativement bien decrit par une fonction gaussienne. 
Ainsi, on ajuste le spectre par une fonction gaussienne superposee a un continuum C : 

(^-A)2 
5(;i)=/oexp- ^ +C 

ou Iq est le maximum de la raie, A est la position de la rale et o est la dispersion en longueur d'onde de 
la raie. Ce sont les parametres libres a ajuster par la methode des moindres carres. Le flux F est egal a 
I'integrale de la fonction gaussienne : 

F = Iqo V2n 

On relie egalement la largeur a mi-hauteur FWHM a la dispersion de vitesses : 

FWHM = 2 V21n2o 

Cette methode possede I'avantage d'etre moins sensible au rapport signal sur bruit. Par centre, cette me- 
thode suppose que la raie est symetrique, ce qui n'est pas forcement le cas. Cependant, cette methode 
a ete principalement utilisee pour des donnees SINFONI (section dont la faible resolution spectrale 
induit une symetrisation des profils. De plus, il est plus aise d'effectuer les corrections de la reponse ins- 
trumentale pour determiner la dispersion de la raie. En effet, si on considere que la reponse instrumentale 
ainsi que le profil reel sont gaussiens, alors le profil observe est la convolution de deux gaussiennes. On 
montre alors que ce profil est egalement gaussien et que sa largeur est la somme quadratique des lar- 
geurs respectives de ces gaussiennes. Cette correction quadratique est largement utilisee, meme lorsque 
la dispersion de vitesses n'est pas determinee a partir de cette methode. 

Un autre avantage de cette methode est que le bruit du spectre peut etre pris en compte pour I'ajuste- 
ment. II est egalement possible d'ajuster simultanement plusieurs rales d'emission en supposant que ces 
rales ont toutes les memes caracteristiques, ce qui peut accroitre la precision de I'estimation. 



C.2 Des longueurs d'onde aux vitesses 

Le passage des longueurs d'onde aux vitesses est possible grace I'effet Doppler-Fizeau. Etant donne 
que I'un des objets de cette these est I'etude de galaxies lointaines, les effets relativistes doivent etre pris 
en compte pour determiner les vitesses. Leffet Doppler-Fizeau doit alors etre determine a partir des lois 
de la relativite restreinte. 
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C.2.1 L'effet Doppler-Fizeau 

L'effet Doppler est un phenomene genere par le deplacement de la source d'une onde par rapport a 
un observateur. II est du a la vitesse de propagation finie de I'onde et est nomme effet Doppler-Fizeau 
dans le cas d'ondes lumineuses. L'effet Doppler-Fizeau relie la frequence emise par la source Vq et la 
frequence mesuree par le recepteur selon I'expression generale : 



1 + pcosG 

P = y/c ou y est la vitesse relative de la source par rapport au recepteur, c est la celerite de la lumiere 
et est Tangle forme entre la ligne de visee et la direction propre du mouvement. 

Habituellement, les mouvements relativistes sont dus a I'expansion de I'Dnivers et se font principale- 
ment le long de la visee. On utilise done la formule de l'effet Doppler-Fizeau longitudinal (9 = 0): 



^ (C.2) 



1 + P 

Pour nos applications, il est necessaire d'exprimer la vitesse V en fonction de la longueur d'onde 



mesuree Xm = c/v^ et de la longueur d'onde au repos Xq = c/vq. On obtient a partir de I'equation C.2 



1)2+1 ^^-^^ 



ou z est le decalage spectral : z = ■ 



C.2.2 Loi de composition des vitesses 

Lorsqu'on observe la cinematique des galaxies, les vitesses mesurees correspondent a la composi- 
tion d'un mouvement d'eloignement global de la galaxie et de mouvements internes a la galaxie. II est 
necessaire de prendre en compte le changement de referentiel afin d'avoir une determination correcte 
des vitesses. 



C.2.2.1 Le decalage spectral est faible 



Lorsque le decalage spectral est faible (z ^ 1), requation |C.3| se simplifie 

V — cxz 



(C.4) 



Cela correspond done au cas ou la vitesse est faible. Dans ce cas, la composition des vitesses peut se 
faire dans I'approximation Newtonienne et la vitesse observee est simplement la somme de la vitesse 
d'entrainement et de la vitesse dans le referentiel de la galaxie. 
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C.2.2.2 Le decalage spectral est important 



Des galaxies dont le decalage spectral est superieur a 1 sont presentees dans la partie|3.2[ Pour ces 
galaxies, il est necessaire de faire la composition des vitesses en utilisant les lois de la relativite restreinte. 
Notons la longueur d'onde au repos de la rale observee. Notons V les vitesses, X les longueurs d'onde 



et z = les decalages spectraux. L'indice e indique qu'il s'agit de valeurs correspondant a I'entrame- 



ment et l'indice m est reserve aux valeurs mesurees. Enfin, notons Vr la vitesse dans le referentiel de la 
galaxie observee (r pour relative). Toutes les vitesses sont des vitesses le long de la ligne de visee. 

Les lois de composition des vitesses de la relativite restreinte donnent : 

= — VMT C.5 

1 *e 
1 1 



On peut ecrire requation |C.3| pour Vg et Vm et ainsi obtenir en utilisant requation |C.5| apres simplifica- 
tion : 

T, (Zm '\' Ze '\~ '^^{Zm Ze^ Zm Ze 

= C-, 7 —Y ~ C- (C.6) 



Ce qui donne en termes de longueurs d'onde : 



Ke 

Lequivalence finale provient du fait que les mouvements dans la galaxies sont d'amplitude negligeable 
par rapport a la vitesse d'eloignement. 

Finalement, tout se passe comme si la longueur d'onde au repos etait au lieu de Xq. II n'y a qu'une 
dilatation du spectre. 



C.2.3 Dispersion de vitesses 

Bant donne que la largeur de rale naturelle est negligeable par rapport a la reponse impulsionnelle 
spectrale des spectrographes utilises et que cette meme reponse impulsionnelle est inferieure a la largeur 
de rale observee, cette derniere s'explique par une dispersion de vitesses le long de la ligne de visee. 
La dispersion de vitesses est done directement reliee a la dispersion de la rale en longueur d'onde. II est 



alors legitime d'exprimer la dispersion de la rale en unite de vitesses. En differenciant requation |C.7| par 
rapport a la variable X,n on obtient : 

dVr^c^ (C.8) 

ke 

Dans certains cas, plusieurs rales sont observees. Elles peuvent alors etre utilisees simultanement pour 
obtenir la vitesse et la dispersion des vitesses. II est done utile d'exprimer la dispersion de vitesses en 
fonction du decalage spectral puisqu'il est le meme quelle que soit la rale : 

dVr-C^ (C.9) 

Ces equations ne sont rigoureusement valables que lorsque la dispersion de vitesse est negligeable 
par rapport a la celerite de la lumiere car on a suppose que la vitesse varie lineairement avec la longueur 
d'onde (ou le decalage spectral) en utilisant la differenciation. Cette hypothese est verifiee en pratique. 
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Annexe D 



Donnees cinematiques de rechantillon GHASP 
decrites au chapitre ^ 



Resume 



D.1 


Cartes cinematiques des galaxies GHASP 


12981 


D.2 


Courbes de rotation des galaxies GHASP 


13491 


D.3 


Cartes et profils de dispersion de vitesses des galaxies GHASP 


13611 


D.4 


Base de donnees Fabry-Perot 


|37d| 



Les deux articles presentes dans le chapitre^ presentent les donnees GHASP. Les cartes cinema- 
tiques constituent deux annexes a cliacun de ces articles qui sont uniquement disponibles en ligne. Les 
courbes de rotation sont incluses dans des annexes qui font partie du corps principal de I'article. Cepen- 
dant, plutot que de montrer les cartes et les courbes de rotation des deux sous-echantillons de maniere 
disjointe, j'ai rassemble dans cette annexe I'ensemble des cartes cinematiques et des courbes de rotation 
des articles pour toutes les galaxies en les ordonnant par ascension droite croissante. De plus, les cartes 
de dispersion de vitesses et les profils de dispersion de vitesses qui en sont deduits sont egalement pre- 
sentes dans cette annexe. Une presentation succincte de la base de donnees Fabry-Perot est faite. 
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D.1 Cartes cinematiques des galaxies GHASP 




Fig. d.1: Cartes cinematiques des galaxies GHASP. En haut a gauche : Image en bande B (ou R) du 
XDSS. En haut a droite : Champ de vitesse Ha. Au milieu a gauche : Carte monochromatique de flux 
Ha. Au milieu a droite : Champ de vitesse residuel lorsqu'il a ete possible d'ajuster un modele de champ 
de vitesses. La double croix blanche et noire represente le centre cinematique. La ligne noire represente 
le grand axe et s'arrete au rayon optique (P25/2, de Vaucouleurs et 3\\ |1995|. En bas : Diagramme 
position-Vitesse le long du grand axe (largeur totale de 7 pixels) avec une unite de flux arbitraire. La ligne 
rouge correspond a la courbe de rotation caculee le long du grand axe du champ de vitesses modele. 
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Fig. d.2: Courbes de rotation des galaxies GHASP. Les ronds bleus et les croix rouges identifient respec- 
tivement le cote qui s'approche et celui qui s'eloigne. La fleche noire indique le rayon optique {D25/2, de 
Vaucouleurs et al.|[l995) , la fleche grise indique le rayon de transition. 
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Fig. D.3: Dispersion de vitesses des galaxies GHASP. A gauche : Carte de dispersion de vitesses. La 
double croix blanche et noire repr esente le centre cinematique. La ligne noire represente le grand axe et 
s'arrete au rayon optique {D25/2, de Vaucouleurs et al. 1995 . A droite : Profil radial de dispersion de 



vitesses. La fleche noire indique le rayon optique, la fleche grise indique le rayon de transition. 
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D.4 Base de donnees Fabry-Perot 



J'ai participe a I'elaboration de la base de donnees Fabry-Perot, une collaboration entre le LAM, le 
GEPI et le LAE de Montreal. Cette base de donnees est disponible a I'adresse http : //FabryPerotT] 
[oamp . f r / , Elle est en cours de construction et sera compatible avec le projet VO. A terme, elle regroupera 
toutes les donnees Fabry-Perot obtenues par les instruments presentes dans le chapitre[l]de cette these. 
Elle mettra a disposition de la communaute scientifique les donnees reduites ainsi que les produits derives 
tels que les courbes de rotation, les diagrammes position-vitesse, les parametres cinematiques deduits 
des analyses. II sera egalement possible de recuperer les donnees brutes. Les differents logiciels de 
reduction des donnees seront egalement disponibles. Un outil de selection de galaxies sur des criteres 
de type morphologique, de magnitude, d'inclinaison, etc., est d'ores et deja partiellement en place. 

Dans un deuxieme temps, des outils elabores seront proposes aux utilisateurs de la base de donnees. 
En particulier, un outil de projection des donnees a un decalage spectral voulu, avec resolutions et echan- 
tillonnages spatiaux et spectraux definis par I'utilisateur sera mis en place afin de generaliser les etudes 



du type de celle exposee dans la partie 3.4 
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Etude des modeles de masse (chapitre 2) 



Resume 



E.1 Article VIII : GHASP : an Ha kinematic survey of spiral and irregular galaxies - V. 

Dark matter distribution in 36 nearby spiral galaxies 13811 

Cette annexe presente un article contenant les premiers resultats concernant I'etude de la distribution 
de masse des halos de matiere sombre a partir des courbes de rotation d'une partie de I'echantillon 
GHASP. Cette etude s'insere dans les objectifs scientifiques du projet GHASP et est introduite dans la 



partie 2.3 A terme, I'ensemble de I'echantillon GHASP sera utilise. 



E.1 Article VIII : GHASP : an Ha kinematic survey of spiral and irre- 
gular galaxies - V. Dark matter distribution in 36 nearby spiral 
galaxies 

L'etude de la distribution de masse a partir de galaxies de I'ecl iantillon GHASP a donne lieu a une 
publication dans un journal a comite de lectureH ^Spano et al. 2008 . Get article est presente ici. 



Les resultats d'une etude de la distribution de masse sur 36 galaxies spirales sont presentes. Ges 
galaxies ont ete observees avec un interferometre de Fabry-Perot dans le cadre du programme GHASP. 
Lobtention de champs de vitesses 2D de haute resolution en utilisant la raie Ha a pour objectif majeur de 
definir de maniere detaillee la partie interne croissante des courbes de rotation, ce qui devrait permettre 
de mieux contraindre les parametres de la distribution de masse. Lorsque des donnees HI (de plus faible 
resolution spatiale) etaient disponibles dans la litterature, elles ont ete combinees aux vitesses Ha. En 
combinant donnees cinematiques et photometriques, des modeles de masse ont ete determines a partir 
de ces courbes de rotation en utilisant deux modeles de halo de matiere sombre : une sphere isotherme 
(ISO) et un profil de Navarro-Frenk-White (NFW). Les resultats obtenus pour les galaxies ayant deja fait 



^ Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 
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I'objet d'etudes similaires par d'autres auteurs tendent a etre concordants. Nos resultats mettent en evi- 
dence I'existence d'une densite de coeur au centre des halos de matiere sombre constante plutot qu'un 
cceur pique et ce, quel que soit le type de galaxie de Sab a Im. Cela generalise a tous les types morpho- 
logiques le resultat deja obtenu par d'autres auteurs a partir d'etudes de galaxies naines et de galaxies a 
faible brillance de surface, meme s'il est encore necessaire d'utiliser un echantillon plus important afin de 
conclure plus fermement. Quel que soit le modele utilise (ISO ou NFW), les halos de faible rayon de cceur 
possedent de plus grandes densites centrales, une fois encore independamment du type morphologique. 
Nous confirmons differentes lois d'echelle des halos, comme les correlations entre le rayon de cceur, la 
densite centrale des halos et la magnitude absolue des galaxies : les galaxies de faible luminosite ont un 
petit rayon de coeur et une grande densite centrale. Nous trouvons que le produit de la densite centrale 
et du rayon de cceur du halo est presque constant quel que soit le modele et quelle que soit la magni- 
tude absolue de la galaxie. Cela suggere que la densite de surface du halo est independante du type 
morphologique de la galaxie. 
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ABSTRACT 

The results obtained from a study of the mass distribution of 36 spiral galaxies are pre- 
sented. The galaxies were observed using Fabry-Perot interferometry as part of the GHASP 
survey. The main aim of obtaining high-resolution Ha 2D velocity fields is to define more 
accurately the rising part of the rotation curves which should allow to better constrain the 
parameters of the mass distribution. The Ha velocities were combined with low resolution 
H I data from the literature, when available. Combining the kinematical data with photometric 
data, mass models were derived from these rotation curves using two different functional forms 
for the halo: an isothermal sphere (ISO) and a Navarro-Frenk-White (NFW) profile. For the 
galaxies already modelled by other authors, the results tend to agree. Our results point at the 
existence of a constant density core in the centre of the dark matter haloes rather than a cuspy 
core, whatever the type of the galaxy from Sab to Im. This extends to all types the result already 
obtained by other authors studying dwarf and low surface brightness galaxies but would ne- 
cessitate a larger sample of galaxies to conclude more strongly. Whatever model is used (ISO 
or NFW), small core radius haloes have higher central densities, again for all morphological 
types. We confirm different halo scaling laws, such as the correlations between the core radius 
and the central density of the halo with the absolute magnitude of a galaxy: low-luminosity 
galaxies have small core radius and high central density. We find that the product of the central 
density with the core radius of the dark matter halo is nearly constant, whatever the model and 
whatever the absolute magnitude of the galaxy. This suggests that the halo surface density is 
independent from the galaxy type. 

Key words: galaxies: dwarf - galaxies: haloes - galaxies: irregular- galaxies: kinematics and 
dynamics - galaxies: spiral - dark matter. 



1 INTRODUCTION 

Rotation curves are a fundamental tool for studying the dynamics 
and mass distribution in galaxies. The distribution of the total mass 
can then be compared with the distribution of visible light, assuming 
a certain mass-to-light ratio (M/L). Observations have clearly estab- 
lished that dark matter (DM) is needed for explaining the rotation 
velocities observed in the outer parts of spirals. The DM is most 
often considered as being distributed in a spherical dark halo but its 
density profile, especially at small radii, is still a matter of debate 
(Blais-Ouellette, Amram & Carignan 2001 ; de Blok & Bosma 2002; 
Swaters et al. 2003; Navarro 2004; Graham et al. 2006; Kuzio de 
Naray et al. 2006; Hayashi, Navarro & Springel 2007). 



*E-mail: Maxime.Spano@obs.umge.ch 

fBased on observations collected at the observatoire de Haute Provence. 



However, mass models of spiral and dwarf galaxies have well- 
known degeneracies (Barnes, Sellwood & Kosowsky 2004) that 
prevent a unique mass decomposition, the most important being 
the unknown value of the stellar M/L (Dutton et al. 2005). Unfor- 
tunately, stellar population models (e.g. de Jong & Bell 2006) still 
cannot predict accurately the (M/L) values of the stellar discs based 
on their colours. The main problem comes from the fact that the nor- 
malization of this relation (colour versus M/L) depends critically on 
the shape of the stellar initial mass function at the low-mass end. 
It is well known that the faint stars contribute significantly to the 
mass but not to the luminosity and colour of the stellar discs. This 
means that it will prove difficult to tighten this relation and lessen 
the effect of the disc-halo degeneracy. 

Cosmological numerical simulations favour cuspy dark haloes, 
although the value of the inner slope y of the radial density profile, 
where p (xr'' (see equation 6 of Section 4) depends on the authors, 
with y = — 1.5 for Moore et al. (1999) as well as Fukushige & 
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F.1 Article IX : IMAGES III. The evolution of the near-infrared Tully-Fisher relation over 

the last 6 Gyr SMI 



Cette annexe contient un article sur des observations a grand decalage spectral auquel j'ai contribue. 
Cet article presente des resultats concernant la relation de Tully-Fisher obtenus a partir d'observations de 
galaxies dont le decalage spectral est voisin de 0.6 avec GIRAFFE. Quelques galaxies GHASP projetees 
de la maniere decrite dans la partie\3^ont ete utilisees afin de verifier les biais de la methode de mesure 
des vitesses de rotation. 



F.1 Article IX : IMAGES III. The evolution of the near-infrared Tully- 
Fisher relation over the last 6 Gyr 

Le programme IMAGES (PI : F. Hammer), est un echantillon possedant actuellement 68 galaxies ob- 
servees a un decalage spectral z ~ 0.6 par FLAMES/GIRAFFE dans le visible dont I'objectif est d'etudier 
I'assemblage de masses des galaxies depuis z = 1. Une dizaine de galaxies de I'echantillon GHASP que 
j'ai projetees a un decalage spectral de 0.6 dans les conditions d'observations de I'echantillon IMAGES 
(un pixel de 0.52" pour un seeing de 0.8") ont ete utilisees lors d'une etude sur revolution de la relation 
de Tully-Fisher a ce decalage spectral. Cette etude a ete publiee dans un journal a comite de lectur^ 
dPuech et an[2008} . 



A partir d'un echantillon representatif de 65 galaxies a rales d'emission (Wo{OII) > 15 A) observees 
avec le spectrographe a multiples champs integraux (multi-IFU) GIRAFFE sur le VLT, nous avons deter- 
mine la relation de Tully-Fisher en bande K (TFR) a z ~ 0.6. Nous confirmons que la dispersion observee 



^Astronomy & Astrophysics 
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dans la TFR a z ~ 0.6 est due a des galaxies possedant une cinematique anormale, et nous trouvons 
une forte correlation entre la complexite de la cinematique des galaxies et la dispersion dans la TFR a 
laquelle elles contribuent. En ne considerant que les disques en rotation relaxes, la dispersion ainsi que 
la pente de la TFR ne semblent pas evoluer avec le decalage spectral. Nous detectons cependant une 
evolution du point zero de la TFR en bande K entre z ~ 0.6 et z = qui impliquerait une augmentation de 
la luminosite des disques en rotation de 0.66 ±0.14 mag entre z ~ 0.6 et z = 0. Les disaccords avec les 
resultats de Flores et al. (2006, A&A, 455, 107) sont attribues a la fois a I'amelioration de la TFR locale et 
aux mesures plus precises des vitesses de rotation de I'echantillon distant. Les incertitudes s'expliquent 
globalement par la relativement basse resolution spatiale des donnees cinematiques. Puisque la plupart 
des disques en rotation a z ~ 0.6 semblent ne pas etre sujets a de futurs episodes de fusions, leur vitesse 
de rotation, qui est utilisee comme un traceur de la masse totale des galaxies, ne devrait pas varier de 
maniere significative. Si cette hypothese est verifiee, notre resultat implique que les disques en rotation 
observes a z ~ 0.6 convertissent rapidement leur gaz en etoiles, de maniere a doubler leur masse stellaire 
et etre ainsi observes sur la TFR a z = 0. Les disques en rotation observes sont en effet des galaxies a 
rales d'emission qui sont soit des pepinieres d'etoiles (starbursts) soit des LIRGs, ce qui implique qu'elles 
ont un fort taux de formation d'etoiles. Pour une fraction significative des disques en rotation, la majeure 
partie des etoiles se torment en 6 a 8 milliards d'annees, ce qui est en bon accord avec les precedentes 
etudes concernant revolution de la relation masse-metallicite. 
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ABSTRACT 

Using the multi-integral field spectrograph GIRAFFE at VLT, we have derived the /sT-band Tully-Fisher relation (TFR) at z ~ 0.6 
for a representative sample of 65 galaxies with emission lines (Wo(OII) > 15 A). We confirm that the scatter in the z ~ 0.6 TFR is 
caused by galaxies with anomalous kinematics, and find a positive and strong correlation between the complexity of the kinematics 
and the scatter that they contribute to the TFR. Considering only relaxed-rotating disks, the scatter, and possibly also the slope, of 
the TFR, do not appear to evolve with redshift. We detect an evolution of the A'-band TFR zero point between z ~ 0.6 and z = 0, 
which, if interpreted as an evolution of the AT-band luminosity of rotating disks, would imply that a brightening of 0.66 ± 0.14 mag 
occurs between z ~ 0.6 and z = 0. Any disagreement with the results of Flores et al. (2006, A&A, 455, 107) are attributed to both 
an improvement of the local TFR and the more detailed accurate measurement of the rotation velocities in the distant sample. Most 
of the uncertainty can be explained by the relatively coarse spatial-resolution of the kinematical data. Because inost rotating disks at 
z ~ 0.6 are unlikely to experience further merging events, one may assume that their rotational velocity, which is taken as a proxy of 
the total mass, does not evolve dramatically. If true, our result implies that rotating disks observed at z ~ 0.6 are rapidly transforming 
their gas into stars, to be able to double their stellar masses and be observed on the TFR at z = 0. The rotating disks observed are 
indeed emission-line galaxies that are either starbursts or LIRGs, which implies that they are forming stars at a high rate. Thus, a 
significant fraction of the rotating disks are forming the bulk of their stars within 6 to 8 Gyr, in good agreement with former studies 
of the evolution of the mass-metallicity relationship. 

Key words, galaxies: evolution - galaxies: kinematics and dynamics - galaxies: high-redshift - galaxies: general - 
galaxies: interactions - galaxies: spiral 



1. Introduction 

Since the first rotation curves were measured at intermediate 
redshifts (Vogt et al. 1993), many studies have been devoted to 
the evolution of the Tully-Fisher Relation (TFR, Tully & Fisher 
1977), given its prominent role in constraining galaxy-formation 
models (e.g., Button et al. 2007). Early work using 5-band imag- 
ing found only modest luminosity evolution (Vogt et al. 1996, 
1997), but subsequent studies using data of the same band have 

* Intermediate MAss Galaxy Evolution Sequence, ESO programs 
174.B-0328(A), 174.B-0328(E). 



suggested a more significant evolution (Simard & Pritchet 1998; 
Bamford et al. 2006; Weiner et al. 2006; Chiu et al. 2007). In 
almost all of these studies, the 5-band TFR shows a large dis- 
persion in comparison with the local relation, especially at the 
low-luminosity (or velocity) end (e.g., Bohm et al. 2004). Bohm 
& Ziegler (2007) showed that this eff^ect could be attributed to an 
incompleteness in magnitude provided that the scatter decreased 
by a factor of at least three between z ~ 0.5 and z = 0, with no 
evolution of slope or zero point. Alternatively, they proposed a 
possible luminosity-dependent evolution, in which distant low- 
luminosity galaxies would have lower mass-to-light ratios [M/L] 
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Resume 



L'etude cinematique des galaxies locales et lointaines permet de contraindre les scenarios de formation et d'evo- 
lution des galaxies. Pour cela, la spectroscople a champ integral permet une etude detaillee de la cinematique des 
galaxies proches et fournit depuis peu des indices sur la cinematique des galaxies lointaines. Cette these s'appuie 
principalement sur I'utilisation de Techantillon cinematique de galaxies locales GHASP. Get echantillon de reference 
compose de 203 galaxies spirales et irregulieres de TUnivers local dans des environnements peu denses observees 
par interferometrie de Fabry-Perot autour de la rale Ha (6563 A) est le plus grand echantillon de donnees Fabry-Perot 
a ce jour. Apres un passage en revue des principes de I'interferometrie Fabry-Perot et des nouveautes apportees a 
la reduction des donnees Fabry-Perot, mon implication dans le developpement du 3D-NTT, nouvel instrument utilisant 
deux Fabry-Perot est exposee de meme que ma participation au projet de spectrographe a grand champ pour les ELT, 
WFSpec, dont I'objectif est l'etude de revolution des galaxies. Je presente dans une deuxieme partie les donnees 
GHASP. Get echantillon a ete entierement reduit et analyse a i'aide de nouveiles methodes. L'analyse cinematique de 
Techantillon a partir des cartes cinematiques 2D a ete initiee en particulier avec l'etude de la distribution des halos 
de matiere sombre, de la forme des courbes de rotation, de I'lnfiuence des potentiels barres et de la dispersion de 
vitesses du gaz ionise. Dans une troisieme partie, cet echantillon local serf de point de reference pour l'etude de la 
cinematique des galaxies lointaines. L'echantillon GHASP est projete a grand decalage spectral (z = 1.7) afin de deter- 
miner les biais observationnels lies au manque de resolution spatiale des donnees cinematiques de galaxies lointaines 
obtenues par SINFONI, OSIRIS et GIRAFFE. L'analyse cinematique de nouveiles observations SINFONI y est ega- 
lement presentee, et I'ensemble des donnees cinematiques 2D de la litterature est mis en regard avec les resultats 
obtenus sur l'echantillon GHASP, mettant en evidence une evolution du support dynamique des galaxies avec le temps. 

Mots-cles : Astronomie — Astrophysique — Galaxies — Spirales et Irregulieres — Spectroscople — Fabry-Perot — 
Ginematique — Dynamique — Univers Local — Grand Decalage Spectral 



Abstract 

Kinematical studies of low and high redshift galaxies enables to probe galaxy formation and evolution scenarios. 
Integral field spectroscopy is a powerful tool to study with accuracy nearby galaxies kinematics. Recent observations 
also gives a new 2D vision of high redshift galaxies kinematics. This work mostly relies on the kinematical sample of 
galaxies GHASP. This control sample, composed of 203 local spiral and irregular galaxies in low density environments 
observed with Fabry-Perot techniques in the Ha line (6563 A), is by now the largest sample of Fabry-Perot data. After 
a revue on Fabry-Perot interferometry and a presentation of new data reduction procedures, my implications on both 
3D-NTT Fabry-Perot instrument and the wide field spectrograph project (WFSpec) for galaxy evolution study with the 
european ELT are developed. The second section is dedicated to GHASP data. This sample have been fully reduced 
and analysed using new methods. The kinematical analysis of 2D kinematical maps has been undertaken with the 
study of the dark matter distribution, the rotation curves shape, bar signatures and the ionized gas velocity dispersion. 
In a third section, this local reference sample is used as a zero point for high redshift galaxies kinematical studies. The 
GHASP sample is projected at high redshift (z = 1.7) in order to disentangle evolution effects from distance biases in 
high redshift galaxies kinematical data observed with SINFONI, OSIRIS and GIRAFFE. The kinematical analysis of 
new SINFONI high redshift observations is also presented and high redshift data found in the literature are compared 
with GHASP projected sample, suggesting some evolution of the galaxy dynamical support within the ages. 

Keywords : Astronomy — Astrophysics — Galaxies — Spiral and Irregular — Spectroscopy — Fabry-Perot — Kine- 
matics — Dynamics — Local Universe — High Redshift 
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